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Introduzione
In questa tesi si presenta uno studio della dinamica e della struttura a piccola e
grande scala del mezzo interstellare (ISM) nell'associazione Orione OB1, una regione
di stelle giovani e massicce nella costellazione di Orione.
Dopo aver discusso le varie componenti e la ﬁsica di interesse del mezzo inter-
stellare viene descritta la regione studiata: partendo dalle osservazioni in diverse
lunghezze d'onda si ricostruiscono le principali proprietà di questa zona della Ga-
lassia che è la regione di formazione stellare meglio osservabile e rappresenta un
laboratorio unico per lo studio dei processi dinamici dovuti all'interazione tra le
stelle e il mezzo interstellare.
Si evidenzia come la scelta dell'associazione Orione OB1 per questo lavoro sia sta-
ta principalmente legata alla necessità di avere stelle suﬃcientemente luminose alla
stessa distanza e in una direzione della Galassia il meno possibile aﬀollata, questo
perché eravamo interessati a studiare l'assorbimento del mezzo interstellare lungo
molte linee di vista per ricostruire, sfruttando la dinamica del gas e quindi lo spo-
stamento doppler delle righe in assorbimento, strutture a piccola e a larga scala
del mezzo stesso. Sebbene la scelta di una generica associazione OB vicina al sole
soddisﬁ i primi due requisiti, solo questa regione si trova in direzione opposta al
centro galattico e presenta linee di vista che con buona conﬁdenza campionano solo
il mezzo interstellare dell'associazione.
Ci si soﬀerma sui processi dinamici del mezzo interstellare, discutendo in par-
ticolare la ﬁsica degli shocks astroﬁsici e le strutture denominate Bubbles e Super-
bubbles, create dal rilascio di energia delle stelle sotto forma di venti stellari ed
esplosioni di Supernovae. Tali processi sono interessanti non solo perché determina-
no la struttura e le proprietà ﬁsiche del mezzo interstellare, ma anche perché possono
contribuire a loro volta alla nascita di nuove zone di formazione stellare: tale proces-
so di feedback rappresenta un anello fondamentale nella comprensione della catena
evolutiva delle stelle e del mezzo interstellare nelle galassie.
Lo studio è stato eﬀettuato analizzando spettri stellari nell'ultravioletto, sce-
gliendo solo stelle di tipo spettrale B appartenenti all'associazione OB1 in Orione.
Delle 814 stelle contenute nel catalogo Orion OB1 [8] ne sono state scelte 69 richie-
dendo che fosse stabilita con accuratezza l'appartenenza all'associazione, che il loro
tipo spettrale fosse B e che fossero presenti spettri UV nel database della missio-
ne IUE. La relativa vicinanza della regione (circa 350-450 pc) ha infatti permesso
xi
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di usare stelle di tipo B, stelle la cui luminosità non è cosí elevata da inﬂuenzare
pesantemente il mezzo interstellare locale. Stelle di tipo O invece possono creare
un bias se usate come linee di vista in quanto parte dell'assorbimento si origina
nelle strutture del mezzo locale, dovute alla presenza di intensi venti stellari e radia-
zione ionizzante, rendendo impossibile distinguere l'assorbimento dovuto al mezzo
interstellare globalmente inﬂuenzato dell'associazione.
La regione dell'ultravioletto permette di osservare molte linee di assorbimen-
to dovute al gas ionizzato: ci si attende che questa regione sia importante per lo
studio in quanto la presenza di stelle giovani (la formazione stellare è un processo
cominciato circa 107 anni fa e tuttora attivo nella zona) garantisce intensi venti
stellari, abbondanza di radiazione ionizzante e fenomeni altamente energetici come
l'esplosione di supernovae.
L'osservazione nell'ultravioletto non è possibile da terra a causa dell'assorbimento
dell'atmosfera terrestre. Perciò sono stati utilizzati i dati raccolti da alcune missioni
spaziali: dal database di IUE (International Ultraviolet Explorer) sono stati ottenuti
tutti gli spettri disponibili per l'associazione Orione OB1, di questi solo 69 sono stati
utilizzati in questo lavoro; per confronto e veriﬁca sono stati utilizzati anche spettri a
più alta risoluzione ottenuti dalle missioni GHRS e STIS a bordo dell'Hubble Space
Telescope.
Il doppietto di struttura ﬁne del carbonio ionizzato1 è stato utilizzato come riga
d'indagine per stabilire l'assorbimento del mezzo interstellare lungo la linea di vista,
infatti alle basse densità del mezzo interstellare le collisioni sono infrequenti e il dop-
pietto non viene equipopolato come invece accade nell'atmosfera delle stelle. Questo
in molti casi risulta utile per confermare l'origine non stellare dell'assorbimento lungo
la linea di vista.
Per ottenere una stima dell'abbondanza (column density) e della velocità del gas
in assorbimento si è dovuto eliminare dallo spettro il contributo della stella; questo è
stato ottenuto sottraendo un modello sintetico generato dal codice NLTE Phoenix,
uno dei codici per la computazione di spettri sintetici più all'avanguardia. Il ﬁt tra
modello e spettro stellare è stato eﬀettuato convolvendo lo spettro sintetico, alla
temperatura corrispondente al tipo spettrale della stella, con la PSF di IUE e la
rotazione stellare.
Si è cosí ottenuta una mappa con una stima dell'abbondanza (column density)
del carbonio ionizzato alle varie velocità per la regione dell'associazione Orione OB1.
Questo lavoro ha confermato la presenza di una struttura su larga scala nella regione
di Orione, con velocità radiale di circa −100 km s−1, già nota in letteratura come
Orion's Cloak, migliorandone la determinazione spaziale e evidenziando variazioni
nella struttura a piccola scala.
Assorbimento a velocità comprese tra circa −70 km s−1 e +30 km s−1 è stato
osservato in molte linee di vista, confermando anche la struttura disomogenea del
gas a media e bassa velocità.
Inﬁne sono stati posti dei limiti alle dimensioni e alla disomogeneità dello Orion's
Cloak, cercando poi di inferire, confrontando le osservazioni con i modelli teorici,
sulla sua origine e sulla possibile evoluzione.
1C II/ C II* λ = 1334.53, 1335.70 Å
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Capitolo 1
Il mezzo interstellare - ISM
The interstellar medium is
anything not in stars
Donald Osterbrock - Lectures
Lo spazio che separa le stelle all'interno di una galassia non è vuoto. L'insieme
degli atomi, degli ioni, delle molecole, delle strutture complesse da essi formate
e dei campi elettromagnetici generati, costituiscono quello che in astroﬁsica viene
chiamato il Mezzo Interstellare (ISM).
La comprensione del mezzo interstellare è di fondamentale importanza: in es-
so avvengono infatti i processi astroﬁsici che portano alla formazione di tutte le
strutture a scala minore di quella galattica.
La storia evolutiva del mezzo interstellare è la storia del continuo riprocessamento
del gas (e delle altre fasi che lo compongono) all'interno delle stelle; queste nascono
in quelle zone del mezzo interstellare dove la densità è suﬃciente a far avvenire il
collasso gravitazionale, il campo gravitazionale e il campo elettromagnetico guidano
la nascita di questi oggetti in queste culle di formazione, dando spesso origine a
zone dello spazio con una elevata densità stellare (ammassi stellari). Le stelle così
formatesi interagiscono a loro volta con il mezzo interstellare da cui si sono originate
sia attraverso la radiazione ionizzante che attraverso il vento stellare che emettono.
Così parte dell'energia prodotta dalla fusione all'interno della stella viene restituita al
mezzo interstellare. Alla ﬁne della sua evoluzione una stella, principalmente in base
alla sua massa, può o meno andare incontro a una fase esplosiva detta Supernova;
in questo caso non solo una grande quantità di energia viene immessa nel mezzo
interstellare, ma la violenza e la scala dell'evento hanno anche l'eﬀetto di arricchire lo
spazio circostante con elementi pesanti processati durante la fusione e durante la fase
esplosiva. In questo modo l'evoluzione del mezzo interstellare diventa importante
anche dal punto di vista chimico: le abbondanze degli elementi cambiano nel tempo
e questo si riﬂette sulle proprietà delle successive generazioni stellari.
Questo processo di feedback caratterizza in maniera essenziale l'evoluzione del
mezzo interstellare e quindi le proprietà delle strutture su scala galattica.
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CAPITOLO 1. IL MEZZO INTERSTELLARE - ISM
1.1 Struttura e componenti dell'ISM
La prima evidenza osservativa dell'esistenza di un mezzo interstellare diﬀuso è stata
ottenuta osservando lo spettro di alcune binarie spettroscopiche: nel 1904 Hartmann
si accorse infatti che alcune linee di assorbimento nello spettro delle binarie non si
spostavano come avrebbero dovuto a causa della variazione di velocità radiale dovuta
all'orbita delle stelle. L'eﬀetto Doppler spostava le righe stellari, ma non alcune altre
che in più sembravano essere tanto più intense quanto più il sistema era distante. Se
ne dedusse che lo spazio tra le stelle non doveva essere vuoto ma riempito in qualche
modo da gas.
La scoperta del fenomeno dell'arrossamento da parte di Trumpler nel 1930 portò
prima all'idea e poi alla conferma dell'esistenza di un'altra fase, diversa da quella
gassosa, del mezzo interstellare, costituita da particelle solide di dimensioni minori di
1 µm che oggi vengono comunemente deﬁnite polveri. In pratica si era osservata una
correlazione tra il diametro angolare (proporzionale, sotto certe ipotesi, all'inverso
della distanza) di alcuni ammassi aperti e il loro spettro, ovvero si era osservato che
ammassi lontani apparivano più luminosi nel rosso; l'eﬀetto era dovuto allo scattering
dei fotoni da parte delle particelle di polvere del mezzo interstellare, scattering che
dipende dalla frequenza dei fotoni e dalla quantità di particelle presenti lungo la
linea di vista.
Negli anni '50, con l'avvento della radioastronomia e lo studio della riga d'e-
missione a 21 cm dell'Idrogeno1 si è capito che il gas tra le stelle non è distribuito
omogeneamente bensì organizzato in nubi. Studiando le numerose transizioni mo-
lecolari alle lunghezze d'onda millimetriche si sono osservate inoltre strutture di
nubi molecolari che hanno confermato quanto il mezzo interstellare sia disomoge-
neo e complesso, con densità che variano da 10−2 a più di 105 cm−3 e temperature
cinetiche da qualche Kelvin ﬁno a T > 106K.
Il mezzo interstellare è formato da tre costituenti principali:
• Gas
• Polvere
• Campi magnetici
Il gas a sua volta viene principalmente osservato in tre condizioni: ionizzato (regioni
HII), atomico (gas neutro) e molecolare (nubi molecolari). In condizioni statiche,
cioé lontano da regioni in cui eventi molto energetici creano strutture dinamiche nel
mezzo, l'equilibrio tra queste diﬀerenti fasi è regolato dalla loro pressione. Questa di-
pende non soltanto dalla temperatura cinetica locale, ma anche dai campi magnetici,
dalla turbolenza e dal contributo dei raggi cosmici.
Nella regione di Orione, come vedremo, il mezzo interstellare è lontano dal poter
essere considerato statico; in questa zona infatti il contributo energetico da parte
delle stelle giovani e massicce si traduce in shock astroﬁsici e nella ionizzazione
repentina del gas circostante. Le strutture che si creano nel mezzo interstellare in
seguito a questa interazione rappresentano il tema principale di questo lavoro.
1La transizione tra i due livelli di struttura iperﬁne dello stato fondamentale dell'idrogeno (1421
MHz)
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1.1. STRUTTURA E COMPONENTI DELL'ISM
1.1.1 Gas
Circa il 99% del mezzo interstellare è composto da gas. Il 75% della massa di
questo gas è Idrogeno (atomico o molecolare) mentre il restante 25% è praticamente
costituito solo da Elio (gli elementi più pesanti rappresentano una frazione molto
più piccola della massa).
Il gas ha una densità numerica media molto bassa, circa 1 cm−3, e usualmente
viene osservato sotto forma di
• Nubi fredde di gas atomico o molecolare
• Gas ionizzato vicino a stelle giovani
Nella costellazione di Orione si possono osservare esempi di entrambe le condi-
zioni per il gas; la Nube Molecolare di Orione (OMC), una nube molecolare in cui
il gas diventa gravitazionalmente instabile e collassa, dando luogo alla formazione
di nuove stelle, e M42, la grande nebulosa di Orione, una nebuolosa in emissione
che risplende grazie alla radiazione ionizzante di stelle appena nate. Gli stupendi
colori della luce visibile della nebulosa sono dovuti alla ricombinazione dell'idrogeno
ionizzato, ionizzazione dovuta proprio a stelle recentemente formate dal collasso di
nubi fredde di gas (Fig. 1.1).
Si capisce così quanto il legame tra il mezzo interstellare e la formazione stella-
re sia forte e importante per la comprensione dei processi di evoluzione chimica e
dinamica di una galassia.
1.1.2 Polvere
Le particelle che compongono la polvere nel mezzo interstellare sono molto piccole
avendo dimensioni dell'ordine del µm; hanno forma irregolare e sono composte di
silicati, Carbonio, ghiaccio e composti del Ferro.
La luce passando attraverso una nube di polveri subisce processi di scattering
che ne diminuiscono l'intensità lungo la direzione di propagazione: questo fenomeno
viene chiamato estinzione.
Poiché le particelle hanno dimensioni dell'ordine della lunghezza d'onda della luce
blu, lo scattering di queste frequenze è favorito, facendo sì che all'aumentare della
distanza percorsa dalla luce nel mezzo sempre più luce rossa raggiunga l'osservatore.
Questo eﬀetto viene chiamato arrossamento ed è l'analogo interstellare del tramonto.
Può accadere che la luce venga riﬂessa dalla polvere interstellare, creando quella
che viene comunemente chiamata una nebulosa a riﬂessione, ovvero una regione di
gas e polveri vicina a una stella dove la polvere riﬂette parte della luce stellare
rendendo la nebulosa visibile.
1.1.3 Campi Magnetici
Il mezzo interstellare è dominato da una fase gassosa a bassa densità e moderata-
mente ionizzata; questo fa sì che i campi magnetici siano estremamente importanti
per la struttura del mezzo.
L'esistenza di campi magnetici nel mezzo interstellare è stata messa in evidenza
attraverso la misura della rotazione di Faraday lungo la linea di vista di stelle Pulsar,
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Figura 1.1: M42 - La grande nebulosa di Orione. Una culla di formazione stellare che
risplende grazie alla radiazione delle stelle neonate al suo interno. Il gas viene infatti
ionizzato dalle stelle calde e massicce e, ricombinandosi, emette alle lunghezze d'onda del
visibile. La nebulosa si trova a una distanza di circa 400 pc e si estende per circa 8× 8 pc
[Immagine: RicksAstro].
usando l'eﬀetto Zeeman per l'atomo di idrogeno in nubi HI e misurando la radiazione
di sincrotrone prodotta da elettroni relativistici in moto nel disco galattico [36].
Tutti e tre gli indicatori del campo magnetico mostrano che questo varia e che
la ﬂuttuazione è dell'ordine del valor medio del campo. Queste ﬂuttuazioni inoltre
avvengono quasi a tutte le scale, da meno di un parsec ﬁno a 100 pc e oltre.
I valori del campo magnetico variano da 10 µG nel mezzo diﬀuso ﬁno a 3-5 mG
in alcune nubi molecolari. In generale sembra che una buona legge empirica per
l'andamento del campo magnetico nel mezzo interstellare e in generale in ambiente
astroﬁsico sia:
B ∝ ρ2/3
1.2 Fisica dell'ISM
La ﬁsica del mezzo interstellare è molto complessa, essendo temperatura, densità,
velocità e campi elettromagnetici parametri che possono variare di moltissimi ordini
di grandezza in luoghi diversi dello spazio che separa le stelle dentro una galassia.
Così se le temperature (cinetiche) del gas freddo nelle nubi molecolari risultano esse-
re di qualche Kelvin, nelle regioni di contatto tra strutture in espansione nel mezzo
interstellare si possono raggiungere anche 107 K; la densità varia da circa 10−3 a
106 cm−3 mentre le velocità del gas possono facilmente raggiungere regime relativi-
stico in fenomeni altamente energetici quali gli shock ultrarelativistici. Per quel che
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Figura 1.2: L'interazione tra stelle e mezzo interstellare: principalmente irradiato dalle
stelle ζ e σ Ori il gas riﬂette e assorbe la radiazione che poi riemette a varie lunghezze
d'onda, tra cui quella visibile. Così il mezzo interstellare risplende e dove sono presenti
nubi di polveri queste oscurano la luce della nebulosa crendo delle zone d'ombra come la
caratteristica nebulosa Testa di cavallo. In generale l'estrema radiazione ultravioletta (hν >
13.6 eV) prodotta dalle stelle OB ionizza il gas creando una regione H II, come nel caso
della nebulosa di Orione (vedi Fig. 1.1); appena fuori dalla regione H II i fotoni UV con
energie nell'intervallo 6 < hν < 13.6 eV possono dissociare il gas molecolare, creando una
regione di fotodissociazione come la Horsehead Nebula in ﬁgura. La nebulosa dista circa
400 pc e le sue dimensioni sono di circa 7× 1 pc [Immagine: R. Steinberg].
riguarda i campi magnetici nel mezzo interstellare si osservano valori che vanno da
10−6 G (gas caldo) ﬁno a 10−2 G in alcune nubi molecolari.
Anche la composizione chimica del mezzo interstellare è soggetta a variazioni sostan-
ziali, non solo per quel che riguarda le abbondanze degli elementi, ma anche per la
forma in cui questi si trovano, che può essere atomica, molecolare o polvere e grani.
In questa sezione tratteremo principalmente la ﬁsica del gas atomico e ionizzato
in quanto lo studio eﬀettuato riguarda principalmente queste fasi dell'mezzo inter-
stellare. Tuttavia è importante ricordare che il quadro generale della storia evolutiva
del mezzo interstellare necessita la comprensione di tutte le sue componenti e della
loro interazione.
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1.2.1 Equilibrio nel mezzo interstellare
Il mezzo interstellare viene descritto ﬁsicamente in termini di proprietà termodina-
miche, in particolare densità, temperatura e pressione.
Ci sono due diﬀerenze sostanziali tra il mezzo interstellare e l'atmosfera di una
stella:
1. Il gas è diﬀuso e non in equilibrio idrostatico. Ciò signiﬁca che la stabilità
meccanica del mezzo non è un prerequisito necessario all'equilibrio termico,
contrariamente a quanto avviene in una stella.
2. La densità media è molto bassa, minore di 106 cm−3, quindi le collisioni so-
no molto poco frequenti, dell'ordine di una al giorno o a settimana. In queste
condizioni, diversamente da quello che ragionevolmente spesso si fa in un'atmo-
sfera stellare, non è possibile assumere l'equilibrio termodinamico locale (LTE);
questo signiﬁca che le proprietà della luce emessa dal gas possono variare molto
da quello che ci si aspetterebbe all'equilibrio tra radiazione e materia, potendo
riﬂettere invece le proprietà di una sorgente non localmente connessa. In queste
condizioni si parla quindi di equilibrio termodinamico non locale (NLTE).
Lontano dall'equilibrio termodinamico è importante ricordare che le relazioni
che usualmente descrivono le proprietà di un gas vanno utilizzate con cautela. In
particolare il parametro T che all'equilibrio termico è lo stesso che determina la
distribuzione delle velocità degli atomi, le popolazioni dei livelli atomici, l'equilibrio
di ionizzazione e l'emissione della radiazione perde il suo signiﬁcato globale in NLTE.
In particolare non valgono più la legge di Planck per l'emissione di corpo nero
Bν dν =
2hν3
c2
dν
ehν/kT − 1 (1.1)
né l'equazione di Saha per l'equilibrio di ionizzazione.
Entrambe descrivono infatti le proprietà locali di un gas che si trova all'equilibrio ter-
modinamico, in cui cioé le collisioni tra gli atomi sono molto frequenti e la radiazione
viene continuamente assorbita e riemessa dalla materia.
Equilibrio cinetico
Le collisioni nel mezzo interstellare, anche se rare, sono per lo più elastiche, di
modo che le velocità delle particelle nel gas sono regolate da una distribuzione di
Maxwell-Boltzmann
f(v) dv = 4piv2
(
m
2pikbTK
)3/2
e
− mv2
2kbTK (1.2)
v =
√
v2x + v2y + v2z
Poiché siamo in NLTE il parametro T che caratterizza questo equilibrio è unico,
cioé in generale non assume lo stesso valore per altri equilibri, e viene chiamato
temperatura cinetica del gas TK .
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Equilibrio d'eccitazione
Anche lontano dall'equilibrio termico si possono legare le popolazioni di due livelli
energetici tramite una relazione del tutto simile all'equazione di Boltzmann
ni
nj
=
gi
gj
e
−∆Eij
kbT
sostituendo però T con TE , la temperatura di eccitazione. Questa determina le
popolazioni di due livelli atomici o molecolari ni e nj separati da un'energia ∆Eij e
con pesi statistici gi e gj lontano dall'equilibrio termico
ni
nj
=
gi
gj
e
−∆Eij
kbTE
TE non è una vera temperatura, rappresenta semplicemente un modo conveniente di
parametrizzare la popolazione relativa di due livelli energetici in NLTE con un solo
numero.
In generale T 6= TK 6= TE , solo a densità molto alte il gas si avvicina all'equilibrio
termodinamico e TE → TK → T .
Equilibrio di ionizzazione
Nel mezzo interstellare la ionizzazione del gas è causata principalmente dalla radia-
zione, a diﬀerenza di un'atmosfera stellare dove usualmente dominano i processi di
ionizzazione per collisioni.
I fotoni possono provenire dal fondo stellare di radiazione (ISRF) o da una sorgen-
te vicina, tipicamente una o più stelle luminose come nel caso dell'associazione Orio-
ne OB1. L'equilibrio di ionizzazione è l'equilibrio tra il processo di fotoionizzazione
e quello di ricombinazione nel gas
Xr + hν ←→ Xr+1 + e−
Si può riscrivere questo equilibrio in una forma simile a quella dell'equazione di Saha
introducendo la sezione d'urto di ionizzazione σi e di ricombinazione σr, la densità
numerica di elettroni ne e di fotoni nf
n(Xr+1)ne
n(Xr)
=
nfσi
vσr
v =| ~vX−~ve | è la velocità relativa tra elettrone e atomo, σi è mediata sull'energia dei
fotoni e vσr sulla distribuzione di Maxwell delle velocità degli elettroni. Poiché per la
sezione d'urto di ricombinazione vale σr ∝ v−2, cioé è più facile avere ricombinazione
a basse velocità, si può riscrivere l'equazione nella forma
n(Xr+1)
n(Xr)
=
1
ne
Γ
α(T )
Γ = Termine di Radiazione
α(T ) = Rate di Ricombinazione
Se la densità è bassa le ricombinazioni sono poco frequenti e il gas rimane per lo
più ionizzato; questa è la ragione per cui il gas ionizzato è una componente così
importante del mezzo interstellare.
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Equilibrio di pressione
Il modello semplicistico di un mezzo interstellare formato da nubi di gas freddo, sug-
gerito dai primi studi sull'assorbimento interstellare, prevede che nubi dense e fredde
di gas siano immerse in un mezzo meno denso, più caldo e parzialmente ionizzato.
Sebbene questo modello sia estremamente semplicistico e sia stato completamen-
te rimesso in discussione negli ultimi 50 anni [19, 25] permette di ragionare sulla
questione della coesistenza e dell'equilibrio tra le diverse fasi del mezzo interstellare.
In prima approssimazione le due fasi possono essere in equilibrio se viene rag-
giunto il bilancio tra le loro pressioni:
nHTF ≈ (ne + np)TC
questo assumendo che solo la pressione termica tra la fase calda (TC) e fredda (TF )
sia importante. Stiamo cioé trascurando termini di pressione quali
• Pressione Magnetica ∝ B2/8pi
• Pressione dovuta ai moti turbolenti
• Pressione cinetica causata, per esempio, da venti stellari o esplosioni di super-
novae
• Pressione dovuta ai raggi cosmici
Questi termini in realtà possono essere non trascurabili e in molti casi possono
dominare l'equilibrio tra le fasi del mezzo interstellare.
Come vedremo, nell'associazione Orione OB1 l'equilibrio tra le fasi del gas è
dominato dalla pressione cinetica dovuta all'azione dei venti stellari e alle esplosioni
di supernovae; la loro interazione con il mezzo interstellare crea degli shock che
cambiano drasticamente le condizioni ﬁsiche del gas.
La pressione magnetica, quella turbolenta e quella dovuta ai raggi cosmici sono
invece molto importanti soprattutto all'interno delle nubi molecolari, dove sembra
che possano determinare le condizioni di equilibrio del gas. Il loro studio è dunque
molto importante per capire come avviene il collasso gravitazionale e la successiva
formazione stellare all'interno di queste nubi di gas denso e freddo.
1.2.2 Trasporto radiativo nel mezzo interstellare
Quando si osserva il mezzo interstellare con una risoluzione spettrale suﬃciente-
mente elevata (R = λ/∆λ ≥ 104) questo rivela molte righe d'assorbimento spostate
l'una rispetto all'altra dall'eﬀetto Doppler. Si può pensare che queste righe di assor-
bimento si formino all'interno di nubi nel mezzo interstellare e che ognuna di queste
nubi sia in moto con una sua velocità rispetto al LSR2.
La componente neutra e quella ionizzata del gas nel mezzo interstellare vengono
principalmente studiate attraverso l'assorbimento e l'emissione della radiazione alle
lunghezze d'onda del visibile e dell'ultravioletto. Infatti è in questa regione dello
2Local Standard of Rest, Il sistema di riferimento locale di quiete: il sistema di riferimento in
cui il moto medio delle stelle nelle immediate vicinanze del sole risulta nullo
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spettro che avviene la maggior parte delle transizioni atomiche del gas neutro e
ionizzato
Il trasporto radiativo nel mezzo interstellare avviene come in un'atmosfera stel-
lare estremamente poco densa e estesa: la luce attraversa il mezzo e può essere
assorbita e/o scatterata, ma senza subire un feedback termico come avviene all'e-
quilibrio termodinamico. Ogni piccola frazione del gas lascia la sua impronta sul
proﬁlo di riga semplicemente sottraendo o aggiungendo fotoni lungo la direzione del
fascio; il gas viene considerato come un mezzo passivo, ovvero la distribuzione spet-
trale della luce che lo attraversa non subisce delle modiﬁche sostanziali, come invece
avviene all'equilibrio termodinamico dove la radiazione uscente segue una distribu-
zione di Planck 1.1 con parametro T uguale alla temperatura del gas ( T = TK = TE
in questo caso).
La ﬁsica del gas invece viene condizionata fortemente dal passaggio della ra-
diazione: le condizioni di densità estremamente bassa rendono le collisioni poco
frequenti e quindi si raggiunge una situazione in cui l'interazione con i fotoni regola
le transizioni atomiche e quindi l'equilibrio di eccitazione. La distribuzione della luce
proveniente dalle stelle dell'associazione Orione OB1 governa, in questo caso assie-
me ai fenomeni dinamici, i processi atomici che avvengono nel mezzo interstellare
attorno alla regione.
Il fatto che le collisioni siano rare e che le transizioni atomiche siano regolate da
una sorgente non locale come la luce proveniente dalle stelle di un'associazione OB,
permette di ottenere popolazioni peculiari nei vari livelli atomici. Vedremo infatti
come il doppietto di struttura ﬁne CII,CII* sia equipopolato in un'atmosfera stellare,
dove la ionizzazione del C avviene per collisioni, ma non nel mezzo interstellare at-
torno alle stelle dell'associazione Orione OB1 , dove il gas è ionizzato ma le collisioni
sono così infrequenti che il livello con energia più elevata è molto meno popolato del
sottostante. Grazie a questa caratteristica il rapporto CII/CII* viene normalmente
utilizzato per ottenere una stima della frequenza delle collisioni e quindi una stima
della densità di elettroni nel mezzo interstellare.
Equazioni del trasporto radiativo
Consideriamo un fascio di luce che attraversa il mezzo interstellare, deﬁniamo l'in-
tensità Iν del fascio in modo che l'energia trasportata dai fotoni in un interval-
lo di tempo dt, nell'intervallo di frequenza dν attorno a ν, attraverso l'area d ~A e
nell'angolo solido dΩ sia
Iν dν dΩ d ~Adt
La variazione di Iν dovuta all'interazione della luce con il mezzo è governata dall'e-
quazione del trasporto radiativo
dIν
ds
= −kνIν︸ ︷︷ ︸
Assorbimento
+ jν︸︷︷︸
Emissione
(1.3)
dove kν è chiamato coeﬃciente di assorbimento mentre jν coeﬃciente di emissione,
s rappresenta lo spazio percorso dalla luce nel mezzo.
La quantità più importante per trattare le proprietà osservative del mezzo inter-
stellare è la profondità ottica τν deﬁnita dalla relazione
dτν = −kνρds
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che assieme alla deﬁnizione della funzione sorgente Sν
Sν ≡ jν
kν
permette di scrivere l'equazione del trasporto radiativo nella forma
dIν
dτν
= −Iν + Sν
L'assorbimento della luce da parte di una singola transizione tra livelli j → k è
determinata dal coeﬃciente di assorbimento kjk
kjk =
hνjk
c
(
njBjk − nkBkj
)
I coeﬃcienti B sono i coeﬃcienti di Einstein per l'assorbimento (Bjk) e l'emissione
stimolata (Bkj).
Nel caso dell'assorbimento nel mezzo interstellare della luce visibile e ultraviolet-
ta, il termine dovuto all'emissione stimolata è trascurabile essendo hν À kT per le
temperature cinetiche tipiche del mezzo. Le linee di assorbimento si formano così nel
limite di puro assorbimento e l'equazione del trasporto radiativo 1.3 ha la semplice
soluzione
Iν = Iν,0 e−τν (1.4)
che permette di trattare una riga di assorbimento nel mezzo interstellare, rivelata
come una diminuzione dell'intensità luminosa in uno spettro, in termini di profondità
ottica del mezzo assorbitore.
Formazione di righe: risonanze
Quando un fotone con energia E = hν uguale, nei limiti del principio di indeter-
minazione, alla separazione energetica ∆Eij di una transizione permessa tra i livelli
energetici Ei e Ej , incontra un atomo o una molecola, esiste la possibilità che il
fotone venga assorbito. Tale assorbimento sottrae il fotone dal fascio di luce a cui
appartiene e dopo molti assorbimenti questo presenta una diminuzione considerevo-
le dell'intensità luminosa in un range di frequenze centrato attorno alla separazione
energetica della transizione.
Se la luce, che supponiamo abbia in origine uno spettro continuo, viene osservata
ad uno spettroscopio si osserva una riga scura centrata alla frequenza E = hν e la
transizione che l'ha originata viene chiamata transizione risonante.
Proﬁlo di riga intrinseco
Si può considerare il problema dell'assorbimento di un'onda elettromagnetica da
parte di un sistema a due livelli come il problema di un oscillatore armonico classico
smorzato interagente con un campo elettrico −→E
m
−¨→
X = ω20
−→
X − γ−˙→X + e−→E
10
1.2. FISICA DELL'ISM
in questa equazione ω0 è la frequenza di risonanza e γ è una costante di smorzamento.
Se consideriamo il campo elettrico nella forma E = Eωeiωt si ottiene, vicino alla
frequenza di risonanza ω ≈ ω0, il momento di dipolo del sistema e si può scrivere
come vengono emessi (o assorbiti) i fotoni nell'intorno della frequenza di risonanza,
ottenendo la funzione Φ0(ω) che descrive il proﬁlo intrinseco di riga
Φ0(ω) =
Φ0(0)
(∆ω)2 + Γ2
dove ∆ω = ω − ω0 e Γ2 = γ2/4m2.
Questa funzione è una Lorentziana e rappresenta il proﬁlo di una transizione ato-
mica in assenza di allargamenti dovuti alle perturbazioni ambientali nella zona di
formazione della riga.
Il calcolo classico ci dice che esiste una larghezza minima del proﬁlo di riga; in
meccanica quantistica questo continua ad essere vero e si comprende meglio pensando
al principio di indeterminazione di Heisenberg ∆E∆t ≥ h¯/2. Se il tempo di vita
∆t di una transizione atomica è ﬁnito, l'energia, e quindi la frequenza, con cui il
fotone viene emesso (o assorbito) deve avere un'incertezza ﬁnita. Il parametro Γ che
compare nel proﬁlo Lorentziano è l'inverso della vita media del livello che origina
l'emissione o l'assorbimento.
Allargamento Doppler: Proﬁlo di Voigt
Se invece di considerare un singolo sistema a due livelli consideriamo il gas nel
mezzo interstellare una prima importante diﬀerenza è il fatto che gli atomi che lo
compongono sono in moto disordinato l'uno rispetto all'altro. La velocità dei singoli
atomi, dovuta all'agitazione termica, segue la distribuzione di Maxwell-Boltzmann
1.2 e fa sì che a causa dell'eﬀetto doppler ognuno emetta (o assorba) a una frequenza
leggermente diversa, pur considerando la stessa transizione.
Se vT è la dispersione in velocità all'interno del gas l'allargamento Doppler delle
frequenze emesse (o assorbite) è
∆νD =
ν0
c
vT
√
log 2
e la dispersione, nel caso di distribuzione Maxwelliana delle velocità, è v2T = 2kT/m.Il proﬁlo Doppler che si ottiene é
Ψ(ν) ∼ e[
∆ν
∆νD
]2
Se oltre ai moti termici consideriamo anche moti globali correlati all'interno del
gas, per esempio moti turbolenti, dobbiamo aggiungere un termine all'allargamento
Doppler. Si ottiene una larghezza Doppler eﬀettiva
∆νeffD =
ν0
c
√
v2T + v
2
turb
Il proﬁlo di riga dovuto al proﬁlo intrinseco e all'allargamento Doppler si ottiene
convolvendo il proﬁlo intrinseco con quello Doppler
φ(ν) = Φ ?Ψ
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La funzione che ne risulta viene detta Proﬁlo di Voigt ed è il proﬁlo delle ri-
ghe che eﬀettivamente si osservano allo spettroscopio nel caso in cui altre forme di
allargamento3 siano trascurabili.
Figura 1.3: Proﬁli di Lorentz e di Voigt al variare della profondità ottica dell'assorbitore.
Curva di crescita
Per misurare la luce che eﬀettivamente viene assorbita a partire da una riga spettrale
è stata introdotta una quantità chiamata larghezza equivalente (Equivalent Width)
che è deﬁnita come la larghezza, in unità di lunghezze d'onda, che dovrebbe avere
un proﬁlo rettangolare centrato sulla riga per produrre lo stesso deﬁcit di intensità
luminosa.
Wλ =
∫ ∞
−∞
∣∣∣∣Iλ − I0I0
∣∣∣∣ d(∆λ)
Per ottenere informazioni circa l'abbondanza di una specie da una riga di assor-
bimento si deve sapere come varia la profondità ottica con la column density, ovvero
con il numero di assorbitori lungo la linea di vista. Infatti sappiamo che nel caso di
puro assorbimento l'intensità della riga è legata alla profondità ottica dalla relazione
1.4, ma per ottenere l'abbondanza abbiamo bisogno di un'altra funzione. Questa
funzione si chiama curva di crescita (curve of growth).
La curva di crescita lega la larghezza equivalente di una riga con la profondità
ottica; l'andamento di questa funzione presenta tre zone distinte
3Possono essere presenti altre forme di allargamento, come l'allargamento Stark o l'allargamento
Van der Waals, oppure allargamento dovuto a moti turbolenti non isotropi.
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1. A piccole column density l'allargamento Doppler domina le ali del proﬁlo in-
trinseco Lorentziano che risultano invisibili. La larghezza equivalente è pro-
porzionale alla profondità ottica e quindi alla column density dell'assorbitore.
Wλ ∼ τ ∆λD
2. Per profondità ottiche maggiori le ali del proﬁlo intrinseco contribuiscono
sempre maggiormente. Per questa regione intermedia vale:
Wλ ∼
√
ln τ ∆λD
3. Inﬁne la linea satura completamente e le ali del proﬁlo intrinseco danno il
maggior contributo all'aumento dell'opacità.
Wλ ∼
√
τ
13

Capitolo 2
L'associazione Orione OB1
Ho visto cose che voi umani non
potreste immaginarvi, navi da
combattimento in ﬁamme al
largo dei bastioni di Orione...
Rutger Hauer - Blade Runner
2.1 La regione di Orione
La costellazione di Orione è una delle regioni del cielo più ricche di oggetti di interesse
astroﬁsico.
L'asterismo che deﬁnisce la costellazione contiene una delle regioni galattiche di
formazione stellare meglio studiate, l'associazione di stelle Orione OB1. Questo
gruppo di stelle giovani ha avuto origine dal collasso gravitazionale di gas freddo
e denso, un processo che avviene tuttora in un'altra importante zona di Orione, la
nube molecolare OMC (Orion Molecoular Cloud).
Il gas diﬀuso e le polveri nella regione dell'associazione subiscono l'eﬀetto della
radiazione e della pressione dinamica dovuto alla vicinanza delle stelle giovani e
massicce dell'Orion OB1: nebulose diﬀuse a emissione e riﬂessione come M42, la
grande nebulosa di Orione, risplendono nella costellazione; alcune di queste vengono
oscurate dalla polvere e creano delle caratteristiche ﬁgure scure, come avviene nella
nebulosa Testa di Cavallo, dove la polvere si sovrappone al gas diﬀuso creando
un'immagine simile al pezzo degli scacchi.
La formazione stellare rappresenta il fenomeno chiave nella comprensione di tutte
le caratteristiche osservabili in questa regione: il ciclo che porta dal collasso delle
nubi molecolari come l'OMC alla formazione delle stelle e alla successiva interazione
col mezzo interstellare si chiude con la formazione di nuove instabilità gravitazionali
in un mezzo chimicamente arricchito e con condizioni ﬁsiche diverse, instabilità che
portano nuovamente alla formazione delle stelle. Lo studio del processo di formazione
stellare necessita quindi anche della comprensione della ﬁsica del mezzo interstellare,
e una zona come quella di Orione è ideale per lo studio di questo argomento. Essa
infatti è l'unica associazione OB che presenta le seguenti caratteristiche:
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• è l'associazione con elevato tasso di formazione stellare più vicina
• Presenta un elevato numero di stelle
• Si trova in direzione opposta al centro galattico
2.2 Associazioni OB
Le associazioni OB sono gruppi di stelle giovani contenenti una popolazione signi-
ﬁcativa di stelle di tipo spettrale B, solitamente la loro età è compresa tra 5 e 50
milioni di anni mentre le dimensioni vanno da 10 a 100 pc. Questo signiﬁca che la
densità è piuttosto bassa, dell'ordine di 0.1M¯ pc−3 e che quindi il destino di queste
associazioni è di venire smembrate e disperse dalle forze di marea galattiche.
2.3 Proprietà dell'associazione Orione OB1
La regione di stelle giovani Orione OB1 è stata suddivisa in quattro sottogruppi [5]:
1. OB1a che contiene le stelle dell'associazione a nord-ovest della cintura di
Orione
2. OB1b contenente le stelle nei pressi della cintura, nonché le stelle della cintura
stessa
3. OB1c include invece le stelle che circondano la spada di Orione, ovvero la
regione nei pressi della grande nebulosa di Orione (M42)
4. OB1d che include il minor numero di componenti contenendo solo le stelle
vicine e dentro a M42.
2.3.1 Determinazione dell'appartenenza all'ammasso
L'appartenenza all'associazione OB delle 699 stelle del catalogo H IPPARCOS con-
tenute nella regione di Orione è stata stabilita a partire dall'analisi dei moti propri,
delle velocità radiali e delle luminosità fotometriche [8, 15].
In generale per ammassi aperti di stelle la procedura consiste nell'utilizzare can-
didati di cui è stata accertata l'appartenenza attraverso l'analisi del moto proprio
e della velocità radiale per determinare la distanza media e le dimensioni dell'am-
masso: con queste informazioni si procede poi alla determinazione fotometrica dei
candidati di cui non si hanno a disposizione dati cinematici, ovvero si calcola il mo-
dulo di distanza e si vede se è compatibile con la distanza media e la dispersione
dell'ammasso.
Questo procedimento presuppone che le stelle dell'ammasso abbiano proprietà
cinematiche simili; ciò non accade nelle associazioni di stelle OB, che tipicamente si
formano in regioni di spazio molto grandi (dell'ordine della decina di parsecs) e con
densità stellari molto minori che negli ammassi aperti. Di conseguenza queste strut-
ture sono aggregati di stelle legate tra loro molto debolemente e la loro dinamica è
controllata dalle forze mareali del campo galattico.
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Figura 2.1: La mappa mostra la distribuzione delle associazioni OB nelle vicinanze del
sole (ﬁno a circa 1.5 kpc) viste dall'alto rispetto al piano galattico. Il sole si trova al centro
della mappa e il centro galattico è situato a sud. I raggi delle circonferenze che circondano
le associazioni sono proporzionali alle dimensioni angolare degli ammassi; le dimensioni
dei cerchi interni rappresentano invece il tasso di formazione stellare attualmente in atto,
misurato come il numero di stelle presenti nell'associazione con magnitudine assoluta >
5. Si nota come Orione OB1 sia l'associazione con elevato tasso di formazione stellare
più vicina nella direzione opposta al centro galattico e come lungo la linea di vista non si
sovrappongano altri gruppi di stelle [15].
Le esplosioni di Supernovae, frequenti in ammassi di stelle giovani e massicce, pos-
sono creare moti anomali per alcuni membri dell'associazione (runaway stars), op-
pure la formazione stellare, che può avvenire in tempi diversi, registra proprietà
cinematiche diverse in stelle diverse dell'associazione.
Tutto questo complica il problema di determinare l'appartenenza all'associazione
con metodi cinematici rispetto al caso di un ammasso aperto. Nel caso dell'asso-
ciazione Orione OB1 in un primo lavoro [8] è stato scelto un campione di 236 stelle
di cui, nonostante le problematiche sopra esposte, è stata assegnata l'appartenenza
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con un alto livello di conﬁdenza. Grazie a queste stelle è stata ottenuta la distanza
media e la dispersione dell'ammasso: grazie allo studio dei dati fotometrici si sono
poi determinate le restanti stelle dell'associazione.
Questo primo lavoro è stato confermato successivamente dall'analisi dei dati
forniti dal satellite per l'astrometria H IPPARCOS [15].
2.3.2 Età e Distanza
Attraverso il calcolo delle isocrone per i sottogruppi, utilizzando solo le stelle di cui è
stata stabilita l'appartenenza all'associazione, si è ottenuta l'età nucleare1 di OB1a,
b, c e d.
L'accuratezza delle età assolute dipende dalla calibrazione dei modelli stellari su
cui le isocrone sono basate; l'età relative dei sottogruppi dell'associazione possono
invece essere considerate più aﬃdabili.
Un altro modo per ottenere una stima dell'età consiste nel ricostruire la posizio-
ne delle stelle tracciando indietro nel tempo la loro traiettoria a velocità costante
uguale al loro moto proprio. Il tempo trascorso da quando le stelle dell'associazione
coprivano la minima estensione di cielo viene chiamato età cinematica.
Riportiamo in tabella 2.1 i risultati ottenuti dal ﬁt delle isocrone [8] per le età
dei sottogruppi di Orione OB1 .
I dati fotometrici e quelli trigonometrici determinano una distanza dell'associa-
zione Orione OB1 di circa 400 pc [8]. Un limite superiore per le dimensioni dell'am-
masso lungo la linea di vista è ∼ 100 pc.
Le distanze delle stelle dell'associazione Orione OB1 sono state misurate anche utiliz-
zando i dati forniti da H IPPARCOS che hanno permesso di determinare le distanze
verso i singoli sottogruppi dell'associazione [15].
Gruppo Età (Myr) Distanza (pc)
OB1a 11.4±1.9 380±90
OB1b 1.7±1.1 360±70
OB1c 4.6+1.8−2.1 400±90OB1d <1.0 -
Tabella 2.1: Proprietà principali dei sottogruppi dell'associazione Orione OB1. Le distan-
ze sono state ottenute attraverso un'analisi dei dati astrometrici forniti da H IPPARCOS
[15]; la distanza di OB1d non è stata determinata a causa dell'esiguo numero di stelle co-
stiutuenti il sottogruppo. Le età nucleari sono state ottenute ﬁttando le isocrone calcolate
per i sottogruppi dell'associazione [8].
2.3.3 Formazione stellare sequenziale
La formazione stellare è un fenomeno attualmente attivo nella nube molecolare di
Orione (OMC), in zone adiacenti ai sottogruppi dell'associazione. Il gas molecolare
mostra evidenze di interazione con le stelle dell'associazione OB, che sembrano at-
tivare la formazione stellare in queste zone.
1L'età delle stelle misurata a partire dalla ZAMS
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Tutto questo indica che potremmo essere di fronte a un fenomeno di formazione
stellare sequenziale.
Le caratteristiche che distinguono le zone in cui questo tipo di processo è in atto
sono [17]:
1. Si osservano regioni di formazione stellare separate in età da diversi milioni di
anni e in distanza di circa 10-50 pc
2. Le regioni di formazione più giovani sono ancora parzialmente circondate da
gas, mentre quelle più antiche ne sono per lo più prive
3. Si osserva una diﬀerenza di velocità delle stelle e/o del gas di al massimo 5-10
km s−1 tra la regione più giovane e quella più antica.
In Orione OB1 sono evidenti tutte e tre queste caratteristiche: il sottogruppo
OB1d, il più giovane, è ancora strettamente associato al gas (vedi 1.1) mentre il
più antico, OB1a, non presenta nessuna associazione con il gas. Le distanze tra
i sottogruppi sono dell'ordine di 30-50 pc e la diﬀerenza in età di circa 3-10 Myr.
Inﬁne la velocità radiale di espansione rispetto alla terra è di circa 23 km s−1 per
tutti e quattro i sottogruppi dell'associazione.
Il quadro che si prospetta è quello di un evento che circa 10 milioni di anni fa ha
originato il collasso del gas che ha dato vita al sottogruppo OB1a; successivamente
l'interazione delle stelle formatesi in questo ammasso ha fornito la perturbazione ne-
cessaria al mezzo circostante per innescare nuovamente e in zone limitrofe il collasso
e la formazione stellare. Sono così nate, in successione e con processi d'interazione
simili, i sottogruppi OB1c, OB1b e il sottogruppo OB1d che si sta ancora liberando
del gas da cui si è originato.
Il processo di formazione stellare è tuttora in atto nella nube molecolare di Orione
ed è probabile che nuovi sottogruppi dell'associazione si formeranno nei prossimi
milioni di anni.
Il processo di feedback dell'associazione non si esaurisce qui: vedremo che la
shell d'Idrogeno in espansione può innescare la formazione stellare in zone lontane
dall'associazione (oltre 100 pc) disturbando il mezzo interstellare incontrato sul suo
cammino. Ancora vi sono modelli che contemplano la possibilità che la shell stessa,
che è densa, fredda e sottile rispetto alle sue dimensioni, possa frammentarsi per
originare strutture che possono poi collassare e formare zone di formazione stellare.
2.4 Strutture su larga scala nell'ISM
Le osservazioni a diverse lunghezze d'onda della regione intorno all'associazione Orio-
ne OB1 rivelano strutture a larga scala del mezzo interstellare, in particolare una
cavità nella distribuzione dell'Idrogeno neutro circondata da una struttura a shell
in espansione. Questa struttura rappresenta la scala massima a cui l'associazione
Orione OB1 sembra interagire con il mezzo interstellare, distanza che vedremo esser
di circa 120 pc (raggio della cavità H I).
All'interno di questa regione del mezzo interstellare dominata dal contributo
energetico dell'associazione si trovano altre strutture: zone di emissione Hα (Bar-
nard's Loop), shell in espansione visibili in assorbimento alle lunghezze d'onda del-
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l'ultravioletto, archi di gas in emissione alle lunghezze d'onda dei raggi X, nubi
molecolari in cui si osserva formazione stellare.
In questo lavoro studiamo una di queste strutture, una shell in espansione al-
l'interno della cavità che sembra essere centrata sull'associazione Orione OB1 e che
presenta una velocità di espansione piuttosto elevata. Prima di descrivere più det-
tagliatamente questa struttura, conosciuta in letteratura come Orion's Cloak, rive-
diamo brevemente le osservazioni alle varie lunghezze d'onda, in modo da avere un
quadro più completo dei fenomeni che intervengono e delle proprietà della regione
d'interesse.
2.4.1 Osservazioni della regione a varie lunghezze d'onda
La caratteristica principale della regione di Orione che non è osservabile alle lun-
ghezze d'onda del visibile è la presenza di una vasta cavità contenente gas ionizzato
circondata da una struttura a guscio (Shell) di Idrogeno neutro in espansione. Vedre-
mo che questa struttura, chiamata Orion-Eridanus Bubble, è dovuta all'eﬀetto com-
binato dei venti stellari, delle esplosioni di supernovae e della radiazione ionizzante
provenienti dalle stelle dell'associazione Orione OB1 [9].
Radio - H I
Osservazioni ad alta risoluzione della regione di Orione alle lunghezze d'onda radio
sono state eﬀettuate utilizzando il radiotelescopio di 25 m Dwingeloo; utilizzando la
riga a 21 cm dell'Idrogeno neutro è stata osservata una struttura a shell in espansione
con vLSR = 40 km s−1 che, alla distanza di circa 380 pc dell'associazione Orione
OB1, ha un diametro di circa 240 pc [9].
Infrarosso e CO
L' IRAS Sky Service Atlas ha permesso di creare una mappa della regione dell'Orion-
Eridanus Bubble alla lunghezza d'onda infrarossa di 100 µm. A queste frequenze
l'emissione è dovuta per lo più alle polveri e un confronto di questa mappa con quella
ottenuta nel radio per l'Idrogeno neutro mostra una correlazione piuttosto netta tra
il gas neutro, integrato alle varie velocità, e la polvere. Questa sembra essere una
caratteristica della zona all'interno della cavità e non vale fuori da essa dove il gas
galattico e la polvere non sono fortemente correlati.
Della zona sono state realizzate anche mappe di tracciatori molecolari, tuttavia, a
causa dell'estensione della regione, la maggior parte dei dati disponibili (tracciatore
CO) riguarda i pressi della nube molecolare di Orione (OMC), anche se vi sono
osservazioni di alcune zone periferiche della cavità.
Sono state osservate molte piccole nubi molecolari all'interno della cavità e per molte
di queste il confronto con le mappe H I ha evidenziato chiaramente una controparte
nell'Idrogeno neutro.
Alcune osservazioni hanno messo in evidenza come l'interazione dell'associazione
Orione OB1 possa essere messa in relazione con la formazione stellare in atto in
alcune di queste nubi molecolari [22].
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Figura 2.2: Mappa H I della cavità che circonda l'associazione Orione OB1 . In ros-
so è mostrata una rappresentazione in scala logaritmica dell'emissione a 21 cm integrata
nell'intervallo di velocità che va da -1 a +8 km s−1 in modo da evidenziare la struttura
circolare più estesa. Sono riportate le stelle più luminose della costellazione di Orione e
schematicamente i tre principali sottogruppi dell'associazione OB, da sinistra a destra 1a,1b
e 1c (cerchi vuoti); sono state sovraimposte le linee di livello che rappresentano l'emissione
a 100 µm ottenute da IRAS [8].
Hα
Lo studio dell'emissione Hα, dovuta alla transizione H3→2 dell'atomo di Idrogeno, ha
mostrato, all'interno della cavità H I, la presenza di strutture e un fondo dell'emis-
sione diﬀusa maggiore rispetto al fondo galattico. Il Barnard's Loop è la struttura
più evidente: un arco di gas e polveri che riemette e riﬂette la luce proveniente dalle
stelle dell'associazione; sono state evidenziate anche altre formazioni ﬁlamentari ed
è stata misurata una velocità di espansione del gas ionizzato dentro l'Orione OB1
di circa 15 km s−1. La temperatura del gas ionizzato dentro la cavità è risultata di
8000 ± 2000 K e la sorgente di ionizzazione è stata riconosciuta nelle stelle di tipo
spettrale O dell'associazione Orione OB1 [31].
UV
Osservazioni nell'ultravioletto sono state eﬀettutate utilizzando spettroscopi a bordo
di missioni spaziali. In particolare utilizzando gli spettri delle missioni Copernicus
e IUE è stato osservato del gas in assorbimento verso alcune stelle dell'associazione
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Figura 2.3: Immagine nel visibile del-
la costellazione di Orione in cui l'emis-
sione Hα è stata evidenziata utilizzando
un ﬁltro. Si nota l'arco di gas denomi-
nato Barnard's Loop, la nebulosità at-
torno alla spada e alla cintura di Orio-
ne. In alto ancora una zona di emissio-
ne Hα concentrata attorno alla stella λ
Ori.
Figura 2.4: Emissione a 100 µm nel-
la regione di Orione. Questa imma-
gine nell'infrarosso evidenzia la vasta
area di gas e polvere interstellare riscal-
data dalle stelle dell'associazione OB.
La temperatura della polvere che emet-
te a queste lunghezze d'onda é molto
bassa, circa 15 K, perciò questa trac-
cia la struttura della componente neutra
e molecolare del gas. Per questo moti-
vo sia il Barnard's Loop che l'Orion's
Cloak non sono visibili nell'immagine.
[IRAS]
Orione OB1, assorbimento che ha permesso di identiﬁcare la presenza di gas ionizzato
a diverse velocità; in particolare è stato evidenziato assorbimento da parte del mezzo
interstellare a velocità di circa -100 km s−1 ipotizzando che si possa trattare di uno
shock radiativo nel mezzo interstellare dell'associazione Orione OB1 [12, 35].
Emissione X
La cavità nella distribuzione dell'Idrogeno neutro coincide con un aumento del fondo
dell'emissione X. Osservazioni nelle bande a 0.25 keV e 0.6 keV hanno evidenziato in
emissione due componenti distinte, entrambi corrispondenti e in anticorrelazione con
la morfologia della cavità evidenziata nelle mappe a 21 cm dell'H I. La temperatura
del gas in emissione varia da 1.6 a 2.1× 106 K nelle due strutture.
L'emissione X è stata spiegata attraverso l'interazione del vento stellare prove-
niente dalle stelle più massicce con il mezzo interstellare [10].
22
2.4. STRUTTURE SU LARGA SCALA NELL'ISM
Emissione γ
La survey a 1.809 MeV eﬀettuata dal Compton Gamma Ray Telescope (COMP-
TEL) ha rivelato un eccesso nell'emissione gamma a questa lunghezza d'onda nella
regione dell'Orion-Eridanus superbubble. L'emissione a queste frequenze è attribui-
ta all'isotopo instabile 26Al, che viene prodotto tramite nucleosintesi in fasi estreme
dell'evoluzione stellare come quella di Wolf-Rayet e di Supernova.
L'eccesso dell'emissione a 1.809 MeV è stato quindi attribuito al rilascio di 26Al
da parte delle stelle dell'associazione Orione OB1 all'interno della cavità nell'Idro-
geno neutro, un fenomeno che mostra chiaramente come in questa regione esista un
processo attivo di nucleosintesi legata a fenomeni molto energetici.
Sintesi delle principali caratteristiche
Le caratteristiche principali delle strutture dinamiche evidenziate dall'analisi a varie
lunghezze d'onda si possono così riassumere:
• Le strutture sono localizzate attorno all'associazione OB entro un raggio di
120 pc
• Presentano velocità di espansione comprese tra circa 0 e 100 km s−1
• In molti casi si osserva una parziale simmetria sferica (o ellittica) delle strutture
2.4.2 Orion-Eridanus Bubble
La cavità nell'Idrogeno neutro che occupa la regione di cielo delle costellazioni Orione
e Eridano è la struttura a più grande scala attorno all'associazione Orione OB1 .
L'origine dell'Orion-Eridanus superbubble è stata attribuita al rilascio energetico
dell'associazione Orione OB1 nel mezzo interstellare tramite venti stellari e esplo-
sioni di supernovae [9, 10].
Per confrontare il contenuto energetico dell'Orion-Eridanus superbubble con l'ener-
gia rilasciata dall'associazione si è prima dovuto stimare la massa dello shell di
Idrogeno neutro in espansione, che la teoria degli shocks astroﬁsici e le osservazioni
ci dicono essere freddo, denso e contenente la quasi totalità del gas passato attra-
verso lo shock 3.2.2. Dalla column density dell'emissione, integrata nel range di
velocità dello shell (0-40 km s−1), si è stimata la massa MSh che è risultata essere
2.3 ± 0.7 × 105d2380M¯, dove d380 rappresenta la distanza della struttura in unitàdi 380 pc. In questa stima è stato considerato un fattore 1.4 per tener conto del
rapporto tra la massa totale e la massa dell'Idrogeno neutro.
Supponendo in prima approssimazione che la shell sia sferica e che si espanda
uniformemente in un mezzo interstellare omogeneo alla velocità di 40 km s−1 si stima
l'energia cinetica della struttura
ESh =
1
2
MShv
2
Sh ≈ 3.7× 1051ergs
Il contributo energetico di un'associazione durante l'arco della sua esistenza è domi-
nato dalle stelle di tipo O e B [14].
Per calcolare il contributo energetico dell'associazione Orione OB1 dobbiamo som-
mare gli eﬀetti dei venti, nelle diverse fasi evolutive delle stelle dell'associazione, e
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delle esplosioni di supernovae. Questo richiede la conoscenza o una stima della IMF,
la conoscenza della perdita di massa M˙ e della velocità del vento v∞ per le stelle
nelle varie fasi della loro evoluzione, nonché una stima della durata di queste fasi e
del rilascio di energia dovuto ai fenomeni di SNe.
I risultati di questa stima sono riportati in unità di 1050 ergs per i sottogruppi
OB1a, OB1b e OB1c in tabella 2.2. Si nota come il contributo dominante all'e-
nergetica dell'associazione sia dovuta alle supernovae e alle stelle massicce di classe
O, inoltre notiamo come il contributo energetico del sottogruppo OB1a sia il più
importante essendo più vecchio degli altri e avendo avuto più tempo per portare a
termine l'evoluzione di alcune stelle ﬁno alla fase di supernova.
Il rilascio totale di energia da parte dell'associazione Orione OB1 durante la sua
esistenza è circa 1052 ergs. Questa energia però non va tutta in energia cinetica del-
la shell, ma anche in energia termica necessaria a riscaldare il gas all'interno della
superbubble che, come abbiamo visto nell'analisi della struttura a varie lunghezze
d'onda, è per lo più ionizzato ed emette a varie lunghezze d'onda. Modelli teorici per
l'evoluzione e l'energetica di queste strutture prevedono che solo il 20% dell'energia
totale vada in energia cinetica della shell [38].
Confrontando ﬁnalmente i due valori dell'energia, quella cinetica della shell e quella
fornita dall'associazione (20% di essa), si trova che i due numeri sono compatibili e
che quindi l'Orion-Eridanus superbubble può essere dovuto alla presenza dell'asso-
ciazione Orione OB1, come suggerivano anche i dati osservativi alle varie lunghezze
d'onda.
Nel prossimo capitolo vedremo più in dettaglio come la teoria permetta di model-
lizzare questo tipo di strutture a shell, prevedendone raggio e velocità di espansione;
vedremo che questi oggetti possono essere dovuti alla presenza di una singola stella
(stellar bubble) o di una associazione OB (superbubble) e ne studieremo le proprietà
ﬁsiche.
Gruppo SN WR OB Totale
OB1a 59±25 7±5 7+11−3 73+41−33OB1b 0(< 20) 0(< 6) 2+8−1 2+8−1(< 28)OB1c 14±12 4±4 6+11−4 25+27−20
Tabella 2.2: Rilascio energetico dei sottogruppi dell'associazione Orione OB1. I dati
sono in unità di 1050ergs e riguardano le diverse fasi con elevato contributo energetico
dell'evoluzione stellare: SN (Supernovae), WR (Wolf-Rayet), OB (Sequenza principale per
stelle di classe spettrale O e B .[8]
L'ipotesi di simmetria sferica e di mezzo omogeneo sono molto deboli e sono state
fatte ricordando che si cerca solo di avere una stima dell'energetica del fenomeno; in
realtà la simmetria del problema non è sferica, essendo l'associazione OB tuttaltro
che concentrica con la cavità, e la shell non ha forma perfettamente sferica. Queste
caratteristiche possono essere collegate con il fatto che anche l'altra ipotesi non è cor-
retta, cioé il mezzo in cui la superbubble si espande non è omogeneo; l'associazione
Orione OB1 si trova infatti circa 130 pc sotto il piano galattico e la shell d'Idrogeno
si estende ﬁno a 300 pc sotto di esso, distanze compatibili con l'altezza di scala
del gas nella galassia. Il mezzo ha quindi una stratiﬁcazione in densità e diventa
sempre più rarefatto nelle zone distanti dal piano galattico: questo fa si che l'espan-
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sione della cavità non sia simmetrica ma avvenga più velocemente nella direzione
perpendicolare al piano stesso. Questo può portare, se l'energia della superbubble
è suﬃciente, ad un processo ﬁnale di espulsione del materiale contenuto all'interno
nel mezzo intergalattico e questo fenomeno viene chiamato Champagne Bubble.
Nel caso dell'Orion-Eridanus superbubble è stata indagata questa possibilità: i pa-
rametri che entrano in gioco sono l'altezza di scala del gas nel piano galattico, la
luminosità dell'associazione e la pressione esterna del mezzo interstellare. Sebbene
non sia facile stabilire con precisione il futuro di questa struttura, date le incertez-
ze nella determinazione della vera distribuzione delle varie componenti del gas nel
piano galattico nonché la pressione esterna di questo gas, sembra che la luminosità
dell'associazione non sia suﬃciente a far scoppiare la bolla nel mezzo intergalattico
[24].
2.4.3 Orion's Cloak
Le osservazioni nell'ultravioletto eﬀettuate dalle missioni spaziali Copernicus, IUE e
più recentemente da GHRS e STIS hanno evidenziato righe d'assorbimento a velocità
comprese tra +30 e -100 km s−1 per alcune linee di vista verso l'associazione Orione
OB1.
La column density della componente ad alta velocità del gas (v ≈ 100 km s−1)
è molto bassa, così questa non è osservabile in assorbimento nel visibile o nel radio
mentre è possibile apprezzarla nell'ultravioletto, dove le linee di assorbimento sono
molto più intense. In particolare si utilizzano le linee di assorbimento di specie quali
C, N, Si, S, Mg, Fe, Al che nel dominio dell'UV presentano molte righe per vari stati
di ionizzazione.
Proprio osservando queste righe d'assorbimento nello spettro di stelle dell'asso-
ciazione OB si è capito che queste linee si orginavano nel mezzo interstellare. Grazie
allo spostamento doppler della riga si sono ottenute le velocità del gas in assorbi-
mento che ha permesso di mappare molto parzialmente la presenza di una struttura
a larga scala in espansione con velocità di circa 100 km s−1. La presenza della com-
ponente a velocità negativa, ma non di quella a velocità positiva nello spettro delle
stelle che presentavano assorbimento, ha suggerito che questa shell di gas parzial-
mente ionizzato contenesse le stelle stesse. La dimensione di questa struttura è stata
stimata in circa 120 pc e quindi risulta contenuta dentro alla cavità nell'Idrogeno
neutro costituita dall'Orion-Eridanus superbubble [12].
Tutto questo porta ancora una volta a pensare che l'origine di questa struttura
sia da ricercare nell'interazione tra il mezzo interstellare e l'associazione Orione
OB1. In particolare questa shell di gas ionizzato, ribattezzata Orion's Cloak, è
stata attribuita allo shock radiativo di un fenomeno energetico che potrebbe essere
l'ultima esplosione di supernova avvenuta nell'associazione [12].
Caratteristiche dell'Orion's Cloak
Poiché in questo lavoro studieremo in maniera sistematica l'Orion's Cloak attraver-
so l'analisi di spettri di assorbimento nell'ultravioletto, riassumiamo brevemente le
caratteristiche principali evidenziate dai precedenti lavori sull'argomento:
• Utilizzando gli spettri ottenuti da Copernicus sono state evidenziate righe d'as-
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sorbimento nel mezzo interstellare per 18 stelle di tipo O e B. Sono state distin-
te due regioni in velocità: una (HV) ad elevata velocità negativa (v¯ ≈ −100
km s−1), comune a molte linee di vista, ed una (LV) a velocità minore (35
km s−1 ≤ |v¯| ≤ 100 km s−1) con una column density maggiore e con va-
riazioni molto più signiﬁcative nell'assorbimento da una stella all'altra. In
questo primo grosso lavoro sull'argomento si è ipotizzato che le componenti
a bassa velocità LV siano originate in nubi interstellari ionizzate dalle stelle
dell'associazione, mentre la componente ad alta velocità sarebbe causata da
uno shock radiativo causato forse da una recente esplosione di supernova nel-
l'associazione. In ﬁgura 2.5 vengono schematizzate le principali caratteristiche
del modelle elaborato [12].
• Il satellite IUE ha permesso l'osservazione, in un largo range di frequenze
nell'ultravioletto, di molte stelle dell'associazione Orione OB1. A diﬀerenza
di Copernicus, che poteva osservare per lo più stelle di tipo spettrale O, le
linee di vista di IUE possono comprendere anche stelle meno luminose. In un
successivo lavoro si è sfruttata questa possibilità e si sono osservate circa 35
stelle di tipo B: si è infatti pensato che le stelle di tipo O possono inﬂuenzare
notevolmente il loro ambiente circumstellare, introducendo nell'assorbimento
componenti locali che poi non è possibile separare da quelle originatesi nel
mezzo interstellare globalmente inﬂuenzato dall'associazione. Questo invece
non accade per le stelle di tipo B. In questo lavoro si è notato per la prima
volta come anche la componente ad alta velocità, che si origina nell'Orion's
Cloak, mostri notevoli variazioni nell'assorbimento del gas e che quindi esiste
una variazione della struttura su scale minori di 1 pc [35].
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Figura 2.5: Illustrazione schematica del modello della regione di Orione elaborato da
Cowie, Songaila e York. Il bordo esterno è costituito dallo shock radiativo a 100 km s−1,
evidenziato dall'assorbimento del gas nell'UV. All'interno si trova uno shell denso e spesso
di nubi parzialmente ionizzate dalle stelle dell'associazione OB: il Barnard's Loop, sempre
secondo questo modello, costituirebbe una parte di questo shell. Le nubi che si osservano in
assorbimento con elevate column densities in questa regione hanno velocità dell'ordine di
20-30 km s−1, mentre ve ne sono con column densities minori e con velocità superiori, da
30 a 100 km s−1. Ancora più internamente si trova una regione di gas diﬀuso contenente
la nube molecolare OMC, la nebulosa di Orione M42 e i sottogruppi dell'associazione OB1
[35].
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Capitolo 3
Processi dinamici nell'ISM
L'onda che sferri,
arco d'identità, piuma stellata,
appena si sprofonda
è solo schiuma
ma poi rinasce senza consumarsi
P. Neruda - Il Grande Oceano
3.1 Le Stelle interagiscono con l'ISM
Le Stelle interagiscono con il mezzo interstellare che le circonda sia attraverso la
loro radiazione ionizzante che attraverso la massa, il momento e l'energia trasferita
attraverso i loro venti e le esplosioni di supernovae.
L'estrema radiazione ultravioletta delle stelle calde produce la ionizzazione delle
nebulose o regioni H II attorno a stelle giovani e massicce, la perdita di massa
dovuta ai venti stellari e alle esplosioni di SNe attiva un processo di riciclaggio del
materiale chimicamente arricchito dall'interno delle stelle al mezzo interstellare.
Molto importanti sono poi gli eﬀetti dinamici associati all'interazione delle stelle
con il mezzo interstellare: le collisioni tra i venti stellari e l'ambiente che circonda
le stelle produce strutture chiamate Wind bubble, delle vere e proprie bolle di
gas caldo in espansione. L'eﬀetto globale di molte stelle giovani e massicce come
quelle di un'associazione OB produce strutture simili alle Wind bubble chiamate
Superbubble, che si sviluppano ad una scala maggiore e sono dovute alla azione
combinata dei venti stellari di molte stelle e alle esplosioni di supernovae.
Le stelle calde e massicce tendono ad avere l'eﬀetto maggiore sul mezzo interstel-
lare, poichè queste stelle hanno perdite di massa elevate e venti molto veloci di modo
che il momento trasferito al mezzo circostante risulta considerevole; inoltre le stelle
massicce (circa 8-100M¯) sono quelle che terminano la loro esistenza sotto forma
di supernovae e che quindi contribuiscono ulteriormente e in maniera sostanziale al
rilascio energetico e all'arricchimento chimico del mezzo interstellare.
L'energia rilasciata da un'esplosione di SN è di circa 1051 ergs ed è approssi-
mativamente indipendente dalla massa iniziale della stella. Il vento di una stella
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massiccia rilascia, nel corso dell'esistenza di quest'ultima, approssimativamente la
stessa quantità di energia [23].
L'eﬀetto combinato di intensi venti stellari ed esplosioni di SNe è quello che ci
si aspetta in regioni di formazione stellare, dove le stelle sono giovani e quindi se
ne trovano molte massicce. Questo è quello che osserviamo nella regione di for-
mazione stellare Orione OB1: tutti i processi dinamici che andremo ad analizzare
sono osservabili in questa zona e come detto sono dovuti all'interazione delle stelle
dell'associazione con il mezzo interstellare circostante.
Di seguito passiamo in rassegna i principali eﬀetti che hanno le stelle calde e
massicce sul mezzo interstellare. Torneremo a parlare in maniera più dettagliata di
questi fenomeni dopo aver introdotto il tema degli shock astroﬁsici e delle soluzioni
autosimili.
3.2 Shock astroﬁsici
Uno shock è una discontinuità delle proprietà ﬁsiche di un ﬂuido; per discontinuità
si intende che una delle quantità ﬁsiche che contraddistinguono il ﬂusso subisce una
variazione sostanziale ad una lunghezza di scala piccola rispetto alle altre dimensioni
ﬁsiche.
Per capire come si forma uno shock partiamo da una semplice onda sonora:
questa è la risposta di un mezzo a una sollecitazione meccanica, viene descritta
dall'equazione di D'Alembert (3.1) e si propaga alla velocità del suono cs.
∇2δP = 1
c2s
∂2δP
∂2t
(3.1)
La velocità del suono rappresenta quindi la velocità caratteristica delle onde di
pressione in un mezzo e per un gas è legata all'equazione di stato tramite la relazione
c2s =
(
∂P
∂ρ
)
S
dove la derivata parziale della pressione P è fatta rispetto alla densità ρ lungo una
trasformazione adiabatica (entropia S = costante).
Se si eﬀettua una compressione meccanica del mezzo in esso si generano delle
onde di pressione che si muovono alla velocità del suono e riaggiustano dolcemente
le variabili ﬁsiche in modo da dissipare la perturbazione e raggiungere nuovamente
l'equilibrio.
Ma cosa succede se la perturbazione stessa ha una velocità maggiore di quella del
suono? Nessun segnale può preparare il gas all'arrivo della perturbazione che quindi
coglie il mezzo impreparato e si manifesta come un'onda durto, cioè come una
variazione discontinua delle variabili ﬁsiche. Questo è un esempio di shock.
Sulla Terra la velocità del suono è di circa 0.34 km s−1, mentre per le tempe-
rature e le densità tipiche del mezzo interstellare una buona stima è cs ≈ 10 km
s−1. Abbiamo visto nel capitolo precedente che nella regione di Orione si osservano
velocità del gas ﬁno a 100 km s−1, per questo motivo ci attendiamo che gli shock
siano fenomeni frequenti che caratterizzano la dinamica e l'evoluzione di questa zona
del cielo.
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3.2.1 Equazioni per i ﬂuidi
L'evoluzione delle proprietà di un ﬂuido è descritta dalle equazioni della ﬂuidodina-
mica, equazioni che derivano dalla conservazione della massa, della quantità di moto
e dell'energia per il mezzo.
Deﬁniamo il tensore degli sforzi Tij come Tij = ρvivj + Pδij − ρν ∂vi∂xj dove il primotermine a secondo membro rappresenta il moto ordinato del ﬂuido, il secondo i moti
casuali e il terzo il contributo della viscosità ν. Le equazioni per un ﬂuido possono
allora essere scritte come
∂ρ
∂t
+
∂
∂xj
(ρvj) = 0 (3.2)
∂
∂t
(ρvi) +
∂
∂xj
Tij = −Fi (3.3)
∂
∂t
[
ρ
(v2
2
+ ²
)]
+
∂
∂xj
[
ρvj
(v2
2
+
P
ρ
+ ²
)]
= vjFj − ∂Qj
∂xj
(3.4)
Il termine Fi rappresenta la densità della forza totale agente sul ﬂuido mentre Qj è
il ﬂusso di calore per conduzione termica nella direzione j. La variabile ² è la densità
di energia interna per unità di volume e unità di massa, vi è la componente della
velocità del ﬂuido nella direzione i e ρ la densità di materia.
Poichè la viscosità ν di un ﬂuido è una misura delle interazioni tra le particelle
che lo compongono, il mezzo interstellare, in cui abbiamo visto che le collisioni sono
un evento molto raro, può essere considerato come un mezzo non viscoso.
Il problema del mezzo interstellare verrà aﬀrontato modellizzando l'ISM come
un ﬂuido che, se non diversamente indicato, sarà considerato come
• Non viscoso
• Comprimibile
• In assenza di forze esterne
3.2.2 Condizioni di Rankine-Hugoniot
Abbiamo descritto uno shock come una regione nel ﬂuido in cui le variabili ﬁsiche
subiscono una variazione considerevole su di una lunghezza molto piccola. Si può
pensare che questa variazione avvenga su delle superﬁci dette superﬁci di disconti-
nuità Σ che per ﬂussi stazionari rimangono, in generale, ﬁsse; le particelle del ﬂuido
durante il moto attraversano tali superﬁci, ma al loro passaggio devono essere ri-
spettate le condizioni al contorno dettate dalle equazioni del moto per i ﬂuidi. Nel
caso stazionario (∂t = 0) queste condizioni aﬀermano che il ﬂusso della massa, il ﬂus-
so dell'impulso e il ﬂusso dell'energia si conservano indipendentemente al passaggio
attraverso la superﬁcie Σ.
Risulta conveniente aﬀrontare il problema in un sistema di riferimento solidale
con la superﬁcie di discontinuità Σ e discutere solo la variazione delle quantità ﬁsiche
nella direzione z ortogonale a tale superﬁcie. Se consideriamo una generica variabile
ﬁsica prima (A1) e dopo (A2) il passaggio attraverso la discontinuità possiamo con-
venientemente scriverne la variazione come [A]Σ = A1 −A2.
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Ad esempio dall'equazione per la conservazione della massa (3.2) nel caso stazionario
si ottiene ρ2v2 − ρ1v1 = 0 =⇒ [ρ~v · nˆ]Σ = 0. Se poi ci limitiamo a considerare
solo la variazione delle quantità ﬁsiche nella direzione ortogonale alla discontinuità
si trova [ρvz]Σ = 0
Possiamo allora utilizzare allo stesso modo anche le altre due equazioni di con-
servazione e ottenere le condizioni di Rankine-Hugoniot
[ρvz]Σ = 0 (3.5)[
ρv2z + P
]
Σ
= 0 (3.6)[
ρvz
(v2z
2
+
P
ρ
+ ²
)]
Σ
= 0 (3.7)
Assieme alle condizioni che determinano la continuità delle variabili ﬁsiche sul piano
dello shock [
ρvxvy
]
Σ
= 0[
ρvyvx
]
Σ
= 0
queste equazioni formano un set completo di condizioni al bordo per la superﬁcie di
discontinuità Σ.
3.2.3 Shock adiabatici e shock isotermi
Se il gas dopo il passaggio dello shock non scambia calore con l'esterno possiamo
considerare lo shock come adiabatico. Questo avviene ad esempio se il gas nel mezzo
interstellare non ha la possibilità di raﬀreddarsi dopo il passaggio di un'onda d'urto.
Se invece il gas ha modo di raﬀreddarsi molto velocemente si può considerarare la
temperatura dopo lo shock uguale a quella prima dello shock, di modo che possiamo
utilizzare un'approssimazione di shock isotermo.
In natura tutti gli shock sono una via di mezzo tra queste due condizioni ideali,
tuttavia vedremo come questi due modelli siano molti utili per descrivere fenomeni
quali l'interazione dei venti stellari e delle supernovae con il mezzo interstellare.
Rankine-Hugoniot adiabatiche
Consideriamo un gas monoatomico con equazione di stato P = Kρ5/3 e velocità del
suono cs =
√
5P
3ρ .
Se riscriviamo le condizioni di Rankine-Hugoniot per uno shock forte, ovvero con
v1 À cs, otteniamo le seguenti condizioni alla discontinuità Σ:
ρ2 = 4ρ1
v2 = 14v1
P2 = 34ρ1v
2
1
P2
ρ2
= 316v
2
1
(3.8)
Le prime due relazioni ci dicono che la materia dopo il passaggio dello shock viene
compressa di un fattore quattro e che viene accelerata a una velocità uguale a un
quarto della velocità dello shock. La terza relazione ci dice invece che il 75% della
pressione dinamica dello shock viene trasformata in pressione del gas.
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Se consideriamo un gas perfetto, ottima approssimazione nel caso del mezzo
interstellare, l'equazione di stato diventa P = ρkTµmH , dove mH è la massa dell'atomodi idrogeno e µ il peso atomico medio delle particelle che compongono il gas.
Utilizzando l'ultima delle condizioni 3.8 possiamo ottenere la temperatura T del gas
dopo il passaggio dello shock in termini della velocità dell'onda d'urto1
T =
3
16
(
µmH
k
)
V 2Σ (3.9)
che può essere riscritta in modo da ottenere la temperatura in Kelvin direttamente
confrontando la velocità dello shock in km s−1
T = 1.4× 105
(
VΣ
100 km s−1
)2
K (3.10)
Rankine-Hugoniot isoterme
Se il gas raﬀredda molto velocemente si può considerare T1 = T2 e deﬁnire lo shock
come isotermo.
Anche in questo caso consideriamo uno shock forte: utilizzando l'equazione di stato
P = c2sρ e deﬁnendo il numero di Mach come M ≡ vcs si ottengono le Rankine-Hugoniot per uno shock isotermo forte

v1v2 = c2s
ρ2 = M2ρ1
P2 = ρ1v21(1− 1/M) ' ρ1v21
(3.11)
L'ultima relazione si sempliﬁca a causa dell'assunzione di shock forte, cioè M À 1
(ovvero PΣ À PISM , dove stiamo confrontando la pressione dinamica dello shock e
la pressione del mezzo interstellare indisturbato). Da queste relazioni si nota subito
che a diﬀerenza di uno shock adiabatico, in cui la compressione del gas al passaggio
dell'onda d'urto può essere al più di un fattore quattro, in questo caso si possono
avere valori molto più elevati. Infatti abbiamo visto che una velocità del suono tipica
del mezzo interstellare è circa 10 km s−1, ma i fenomeni dinamici che vi avvengono
possono avere velocità molto maggiori, dai 100 km s−1 dell'Orion's Cloak ﬁno ai
2000 km s−1 dei venti prodotti da una stella nella fase di Wolf-Rayet. Questi valori
fanno sì che il numero di Mach sia elevato e che il fattore di compressione del gas,
uguale a M2, possa essere molto alto.
Così il gas dietro ad uno shock isotermo viene compresso in uno strato molto denso
e sottile e si muove nella direzione dell'onda d'urto con una velocità uguale alla
velocità dello shock.
3.2.4 Eﬀetto dei campi magnetici: MHD
Discutiamo qualitativamente le principali variazioni che vengono introdotte dalla
presenza dei campi magnetici nell'evoluzione di uno shock astroﬁsico.
1Poichè consideriamo uno shock forte vΣ À v1 nel riferimento dell'osservatore esterno, cioè la
velocità dello shock è sempre molto più grande di quella del gas indisturbato, quindi si può assumere
a buona ragione v1 = vΣ nel riferimento dell'onda d'urto.
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Essendo il mezzo interstellare composto anche da una fase ionizzata gli eventuali
campi magnetici possono essere importanti e apportare delle modiﬁche alle condi-
zioni ﬁsiche del mezzo prima e dopo il passaggio di uno shock. Le equazioni della
magnetoidrodinamica (MHD) permettono di ottenere un nuovo set di relazioni per le
variabili ﬁsiche sulla discontinuità, le Rankine-Hugoniot magnetiche, che presentano
alcune importanti diﬀerenze con le condizioni 3.5, 3.6 e 3.7:
• Anche se lo shock prima del passaggio della discontinuità è ortogonale sia al
ﬂusso che al campo magnetico, dopo che il gas è stato attraversato dallo shock
si sviluppa un campo magnetico trasverso. Perciò non è più possibile trattare
il problema considerando solo la variazione delle componenti lungo la direzione
perpendicolare alla superﬁcie Σ.
• Bisogna tener conto del fatto che un ﬂuido in un campo magnetico supporta
le onde di Alfven la cui velocità caratteristica è
v2A =
B2
4piρ
(3.12)
A causa delle bassissime densità dell'ISM questa velocità può essere molto
grande e tipicamente maggiore della velocità del suono. In questo caso es-
sa rappresenta la velocità caratteristica con cui la componente ionizzata può
rispondere ad una ﬂuttuazione della densità.
Quindi se il campo magnetico è congelato nella materia e vA > vΣ > cs davanti
allo shock si genera un'onda di Alfven che, viaggiando più velocemente del fronte,
avverte la fase ionizzata dell'arrivo della discontinuità. Quest'onda viene anche
detta precursore magnetico. Se l'accoppiamento tra fase neutra e fase ionizzata è
suﬃciente, lo shock perde la sua natura e diventa più simile a un'onda di compres-
sione che si muove alla velocità di Alfven: questo tipo di fenomeno viene chiamato
C shock.
Se invece vΣ > vA > cs si parla di J shock, ovvero di una vera e propria discontinuità
nelle variabili ﬁsiche. Quella che cambia può essere la forza dello shock, poiché ora
il mezzo può rispondere alla sollecitazione con una velocità vA che, seppur minore
della velocità dello shock, è maggiore della velocità del suono. Il numero di Mach
magnetico MA ≡ vΣvA sarà più piccolo del numero di Mach acustico (M ≡ vΣcs ) equindi lo shock più debole.
Sebbene non utilizzeremo il formalismo dell'MHD nel prosieguo di questa trat-
tazione, vedremo che nel mezzo interstellare parzialmente ionizzato contenuto nel-
l'Orion Eridanus superbubble un valore tipico del campo magnetico è 1-10 µG e che
la velocità di Alfven è superiore alla velocità del suono. Per questo nel Capitolo 5
discuteremo qualitativamente le possibili implicazioni introdotte dalla presenza del
campo magnetico nello studio dell'Orion's Cloak.
3.3 Modelli dinamici dell'ISM
Per descrivere gli eﬀetti dei venti stellari, della radiazione ionizzante e delle esplo-
sioni di SNe nel mezzo interstellare considereremo solo casi ideali in cui il mezzo è
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inizialmente indisturbato e presenta una struttura semplice, priva di campi magne-
tici, fasi ionizzate o moti turbolenti e altre complicazioni che invece caratterizzano
il vero mezzo interstellare; nei problemi che aﬀronteremo assumeremo anche, dove
non diversamente indicato, la simmetria sferica.
Con queste sempliﬁcazioni possiamo sperare di sviluppare una comprensione
basilare dell'interazione tra le stelle e il mezzo interstellare che le circonda.
3.3.1 Soluzioni autosimili
Esiste una classe di soluzioni analitiche di problemi idrodinamici molto utile agli
scopi di ottenere una prima stima dei processi astroﬁsici che avvengono nel mezzo
interstellare: queste sono le soluzioni autosimili (Self Similar solutions [32]).
Questo tipo di soluzioni viene ottenuto tramite la semplice analisi dimensiona-
le del problema che, in casi molto semplici, fornisce direttamente la soluzione. Il
motivo principale risiede nell'assenza di costanti dimensionali nelle equazioni del-
l'idrodinamica, caratteristica unica che le distingue dalle equazioni di altre teorie
ﬁsiche come la gravità, le cui equazioni contengono G, l'elettromagnetismo, in cui
sono presenti c ed e, la meccanica quantistica, che richiede l'uso di h¯.
3.3.2 Esplosione forte: soluzione di Sedov-Taylor
Un primo esempio di applicazione del metodo delle soluzione autosimili ci permette
di ottenere la soluzione del problema di un'esplosione forte che rilasci un'energia E in
un mezzo omogeneo con densità ρ. Aﬃnchè l'esplosione sia forte l'energia rilasciata
deve essere molto maggiore dell'energia cinetica delle particelle del mezzo in cui
l'esplosione avviene, ma questo è vero nel caso in cui consideriamo la temperatura
del gas T ≈ 0.
Vogliamo trovare la legge di espansione per l'esplosione, cioè vogliamo ottenere
R(t) utilizzando solo E e ρ
[E] = ml2 t−2
[ρ] = ml−3[
E
ρ
]
= l5 t−2 =⇒ R(t) = βE
(
E
ρ
)1/5
t2/5 (3.13)
e questa è l'unica combinazione possibile (βE è una costante adimensionale). La
velocità dello shock si ottiene derivando rispetto al tempo R(t)
VΣ =
dR
dt
=
2R
5t
Abbiamo così ottenuto l'evoluzione temporale della posizione dello shock e della sua
velocità, a meno di un fattore numerico, senza aver risolto alcuna equazione.
Questa soluzione, che viene chiamata di Sedov-Taylor, rappresenta la prima sti-
ma dell'evoluzione dell'esplosione di una Supernova nel mezzo interstellare dopo
la fase di libera espansione, in cui l'egetto di massa m0 della supernova si muove
indisturbato a velocità costante v0 =√2E/m0.
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Soluzione Snowplow per l'esplosione forte
La soluzione di Sedov-Taylor presuppone che l'energia sia costante, cioè che non vi
siano perdite di energia per irraggiamento, tuttavia questa assunzione spesso è valida
solo per gli istanti iniziali dell'esplosione, poi l'irraggiamento non è più trascurabile
e l'energia totale non si conserva. A questo punto è l'impulso che si conserva e
possiamo raccordare la soluzione precedente con la nuova relazione
RΣ = βsE
(
Qt
ρ
) 1
4 (3.14)
dove Q rappresenta l'impulso dell'esplosione e βsE un'altra costante adimensiona-le. Questa soluzione è detta Snowplow (Spazzaneve) in quanto le relazioni di
Rankine-Hugoniot isoterme prevedono subito dietro a questo tipo di shock la forma-
zione di uno strato di materiale denso e relativamente freddo, proprio come avviene
davanti a uno spazzaneve. Questo materiale si accumula in questa regione in seguito
alle perdite di energia per irraggiamento e va a costituire uno shell, ovvero un guscio
sottile2 costituito da materiale denso e freddo.
L'evoluzione di un'esplosione di supernova può allora essere schematizzata in
quattro fasi:
1. In una prima fase si ha una espansione libera. Se E è l'energia dell'esplosione
e m0 la massa dell'egetto v0 =√2E/m0 e vale R(t) ∼ v0t
2. Lo shock si espande adiabaticamente e R(t) ∼ t2/5
3. L'irraggiamento diventa importante e la materia dopo lo shock raﬀredda accu-
mulandosi in uno shell denso e relativamente freddo. In questa fase l'espansione
avviene a un tasso minore essendo R(t) ∼ t1/4
4. Inﬁne la shell rallenta ﬁnchè non viene stabilito l'equilibrio con la pressione
esterna del mezzo interstellare. A questo punto essa si muove alla velocità del
suono nel mezzo e, non costituendo più uno shock per il mezzo che attraversa
è destinata a dissiparsi. In quest'ultima fase R(t) ∼ cst .
La principale diﬃcoltà sta nel determinare i tempi scala di ciascuna fase, che dipen-
dono principalmente dalle proprietà del gas nel mezzo interstellare e in particolare
dall'eﬃcienza dei processi di raﬀreddamento [34].
3.3.3 Soluzione a luminosità costante: venti stellari
Consideriamo il caso in cui sia presente una sorgente di luminosità L in un mezzo
interstellare di densità ρ. Come sempre ipotizziamo la simmetria sferica per il pro-
blema, l'omogeneità del mezzo interstellare e l'assenza di campi esterni.
Utilizzando ancora una volta il metodo delle soluzioni autosimili otteniamo
2Sottile signiﬁca che dR/R ¿ 1, cioè che il guscio ha spessore dR molto piccolo rispetto alle
dimensioni del suo raggio R.
36
3.4. BUBBLE E SUPERBUBBLE
[L] = ml2 t−3
[ρ] = ml−3[
L
ρ
]
= l5 t−3 =⇒ R(t) = βL
(
L
ρ
)1/5
t3/5 (3.15)
cioè l'equazione che determina il raggio R dello shock a meno di una costante
adimensionale (βL). La velocità dello shock si ottiene derivando rispetto al tempo
R(t)
VΣ =
dR
dt
=
3R
5t
I venti stellari trasferiscono un'energia E = 1/2mv2∞ nel mezzo interstellare, energiache dipende dalla velocità del vento v∞ e dalla massa espulsa con il vento stesso.
La luminosità è la derivata nel tempo di questa energia quindi per un vento stellare
vale L = m˙v2∞. In questo modo è possibile calcolare, a partire da queste quantità,l'evoluzione dello shock che si crea quando i venti con velocità molto maggiori della
velocità del suono nel mezzo si propagano nell'ISM.
Soluzione Snowplow per un vento stellare
Anche un vento stellare può essere considerato adiabatico solo nella prima fase del-
l'evoluzione dello shock, poi il raﬀreddamento del gas fa sì che si debba nuovamente
considerare l'impulso come quantità ﬁsica conservata. Si ottiene così una nuova
soluzione
RΣ = βsL
(
m˙v∞
ρ
) 1
4
t1/2 (3.16)
Anche in in questo caso quindi si tratta di raccordare le due semplici soluzioni
trovate per ottenere un primo modello semplicistico per l'evoluzione dello shock
generato dal vento stellare.
3.4 Bubble e superbubble
Abbiamo visto come il metodo delle soluzioni autosimili consenta di prevedere la
formazione di strutture a grande scala nel mezzo interstellare causate dal rilascio
energetico delle stelle sotto forma di venti stellari (caso L = Cost.) e esplosioni di
supernovae (caso E = Cost.).
Analizziamo ora più in dettaglio le caratteristiche di queste strutture che in lette-
ratura sono chiamate interstellar bubble nel caso in cui siano prodotte dall'azione
di un'unica stella, o superbubble se a generarle è l'azione combinata di molte stel-
le. Lo studio di questi oggetti è fondamentale per la comprensione delle strutture
presenti nella regione di Orione, in cui l'associazione di stelle Orione OB1 ha proba-
bilmente dato vita sia all'Orion-Eridanus superbubble che all'Orion's Cloak. Come
anticipato si pensa che l'Orion's Cloak, tema principale di questa tesi, possa essere il
risultato dell'ultima esplosione di SN avvenuta nell'associazione: il quando diventa
allora molto interessante ma anche molto complesso, essendo il problema che andia-
mo a trattare quello dell'espansione di una Interstellar Bubble all'interno di una
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Superbubble.
Cercheremo di capire, sfruttando la teoria degli shock astroﬁsici, come si struttura
il mezzo interstellare all'interno delle bubble, essendo lo scopo di questa tesi proprio
l'osservazione del gas che costituisce questi oggetti; proveremo a calcolare le dimen-
sioni della shell di gas in espansione e i tempi scala delle varie fasi dell'evoluzione
delle bubble, dati essenziali per il confronto con le osservazioni eﬀettuate.
3.4.1 Wind driven bubble
Quando il vento di una stella incontra il mezzo interstellare si produce un guscio di
gas caldo che contiene sia il materiale proveniente dalla stella che quello accresciuto
dal mezzo interstellare; questo gas caldo si espande in due direzioni: in avanti verso
il mezzo interstellare (forward shock) e all'indietro verso il vento stellare (reverse
shock).
L'energia cinetica del vento viene convertita in calore in una estesa regione chia-
mata wind bubble e sviluppa una struttura interna a cipolla suddivisa, a partire
dalla stella che la genera, in cinque zone principali [11]:
• Zona 1: il vento stellare si espande liberamente a velocità supersonica. Un'ap-
prossimazione per l'andamento della velocità del vento in questa zona è data
dalla β-law [23].
v(R) ' v0 + (v∞ − v0)
(
1− R∗
R
)β
(3.17)
Questa legge descrive l'incremento di v con la distanza R da v0 nella fotosfera
(R = R∗) ﬁno a v∞ a grande distanza da essa. Per una stella calda un valore
tipico per l'esponente è β ' 0.8.
• Zona 2: questa zona è costituita dal vento stellare che, attraversando il reverse
shock alla separazione tra la zona 1 e la zona 2, si è scaldato e non è ancora
riuscito a raﬀreddarsi eﬃcientemente: attraverso lo shock le Rankine-Hugoniot
adiabatiche (3.8) ci dicone che esso viene compresso di un fattore 4 e che la
temperatura aumenta secondo le relazioni 3.9 e 3.10.
• Zona 3: è costituita da uno strato sottile di materiale interstellare accresciuto
sia dall'esterno (zona 5) che dall'interno (zona 3) a causa del raﬀreddamento
del gas. Il gas è denso e freddo rispetto a quello nelle altre zone interne alla
wind bubble : se si tratta di gas proveniente dal mezzo interstellare esso ha
attraversato il forward shock (Zona 4) venendo prima scaldato e poi andando
incontro al raﬀreddamento; quando la sua temperatura torna ad essere circa
quella che aveva all'esterno della bubble (Zona 5, mezzo interstellare indistur-
bato) si possono applicare le Rankine-Hugoniot isoterme (3.11) che ci dicono
che il gas viene compresso di un fattore M2 (M numero di Mach) e quindi si
addensa in una shell sottile. Lo stesso vale per il gas contenuto nella zona 2
che riesce a raﬀreddarsi: anch'esso si accumula in questa zona di contatto e
rende lo shell ancora più denso.
• Zona 4: il gas interstellare ha da poco attraversato il forward shock. Esso è
ancora molto caldo ed è in questa zona che comincia a raﬀreddare prima di
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addensarsi nella zona 3. Le Rankine-Hugoniot tra la zona 5 e la zona 4 sono
evidentemente adiabatiche, quindi il gas in questa zona è stato compresso di
un fattore quattro rispetto all'esterno ed è stato accelerato ad una velocità
v = 1/4VΣ. La temperatura T ∗ di questo gas è data dalle equazioni 3.9 e 3.10.
• Zona 5: questa è la regione esterna alla wind bubble; il gas interstellare è
omogeneo per ipotesi e ha densità ρ.
Figura 3.1: In quest'immagine sono evidenziate le cinque zone che costituiscono la strut-
tura di una wind driven bubble; in corrispondenza delle stesse sono riportati i valori tipici
della velocità v, della densità ρ e della temperatura T al variare del raggio R. Il veloce ven-
to stellare attraversa il reverse shock che separa la zona 1 dalla zona 2 e viene compresso
di un fattore quattro (shock adiabatico), la sua temperatura aumenta a scapito dell'energia
cinetica del vento stellare che quindi decelera. La zona 3 è la regione densa e sottile dove
si accumula il gas che si è raﬀreddato dopo il passaggio attraverso uno dei due shock: si
vede come la temperatura sia paragonabile a quella del mezzo interstellare (zona 5) e come
la densità sia invece molto alta [23].
In ﬁgura 3.1 il graﬁco della temperatura al variare di R chiariﬁca molto l'ap-
plicazione delle condizioni di Rankine-Hugoniot adiabatiche e isoterme per le varie
zone: la sottile discontinuità tra la zona 1 e la zona 2 (reverse shock) non permette
39
CAPITOLO 3. PROCESSI DINAMICI NELL'ISM
il raﬀreddamento e in eﬀetti si ha una diﬀerenza sostanziale per T prima e dopo il
passaggio attraverso di essa; stessa cosa per la discontinuità al forward shock tra la
zona 4 e la zona 5. Per entrambe le condizioni di Rankine-Hugoniot da utilizzare
sono dunque quelle adiabatiche. Se invece osserviamo la discontinuità tra la zona
5 e la zona 3, oppure tra la zona 1 e la zona 3, si osserva come la temperatura sia
circa la stessa e questo perchè il gas ha avuto modo di raﬀreddarsi. Le condizioni
di Rankine-Hugoniot da utilizzare sono allora quelle isoterme che forniscono l'alto
fattore di compressione necessario ad avere una shell densa e sottile.
Evoluzione di una wind bubble
La struttura appena descritta per una wind bubble è caratteristica della fase di
snowplow, ovvero della fase in cui la perdita radiativa di energia da parte della bolla
non è trascurabile. Abbiamo descritto questa struttura perchè, come vedremo tra
poco, la fase di snowplow è quella che ha la durata maggiore e quindi è la fase in
cui è più probabile osservare questo tipo di oggetti astroﬁsici.
Le fasi che contraddistinguono l'evoluzione di una wind bubble sono:
1. Fase di espansione libera del vento
2. Fase di espansione adiabatica
3. Fase Snowplow
Consideriamo, per avere una stima dei tempi scala e dell'importanza delle varie
fasi, l'evoluzione di una wind bubble dovuta a una stella con un vento che ha le
seguenti caratteristiche 
v∞ = 2000 km s−1
M˙ = 10−6M¯yr−1
Ew = 1036 erg s−1
(3.18)
e che il mezzo interstellare sia omogeneo con densità ρ ' 2 × 10−24 g cm−3,
corrispondente a una densità numerica tipica dell'ISM n0 ' 1 atomo cm−3.
1. La fase di espansione libera del vento in cui R(t) ∝ t dura ﬁnchè la massa
del vento stellare non è paragonabile con quella del mezzo interstellare accre-
sciuto durante l'espansione; quindi la durata di questa fase può essere stimata
eguagliando M˙τ1 e 43piρ(v∞τ1)3. Si ottiene
τ1 =
√
3
4pi
M˙
ρv3∞
che per i parametri 3.18 vale circa 100 anni.
2. La fase adiabatica dura ﬁnchè i meccanismi di perdita di energia per irraggia-
mento non diventano eﬃcienti; questo avviene a temperature minori di 106 K,
dove si attivano i processi di emissione per transizioni risonanti [23]. Quindi la
ﬁne di questa fase è segnata dalla produzione di gas con T < 106 K dietro allo
shock. Utilizzando l'equazione 3.10 si ottiene che per v = v∞ le temperature
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che si producono dietro lo shock sono dell'ordine di 107 K e che la variazione
di velocità necessaria per avere T ∼ 106 K è circa un fattore √10. Derivando
l'equazione 3.15 si ottiene v ∝ t−2/5 e quindi si conclude che τ2 ∼ 6×τ1, ovvero
che questa fase ha una durata dell'ordine dei 1000 anni.
3. La fase di Snowplow vede la formazione di una shell di materiale denso e freddo:
il gas viene infatti riscaldato a temperature inferiori a 106 K permettendo
un'eﬃciente raﬀreddamento radiativo che porta il gas a temperature dell'ordine
di 104 K. Le condizioni di salto che contraddistinguono lo shock in questa fase
sono le Rankine-Hugoniot isoterme (3.11) e quindi il fattore di compressione
del gas è molto elevato, portando la densità numerica n nella shell a valori
compresi tra 101 e 103 cm−1. La fase di snowplow dura ﬁnchè la stella è in
grado di sostenere il vento stellare, cioè da 3 a 10 milioni di anni per una tipica
stella calda.
Abbiamo visto che la fase spazzaneve domina l'evoluzione di una wind bubble
, per cui analizzeremo ora in dettaglio questa momento dell'evoluzione di una wind
bubble .
Figura 3.2: Schema che illustra l'espansione libera del vento stellare nella prima fase
dell'evoluzione di una wind bubble : la velocità del vento segue una β-law, la quantità
di materiale interstellare accresciuto dalla bolla è ancora trascurabile rispetto alla massa
del vento stellare che quindi non rallenta ma può espandersi liberamente. Cominciano
comunque a crearsi le due discontinuità che diventeranno il forward shock ed il reverse
shock nelle fasi successive dell'evoluzione [23].
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Fase Snowplow per una wind bubble
In questa fase la massa del mezzo interstellare accresciuto dalla shell è molto mag-
giore della massa del vento stellare, cioèMs(t)À M˙t doveMs è la massa della shell,
data da
Ms =
4
3
piR3(t)ρ (3.19)
La wind bubble espande perchè la pressione interna pb del gas in essa contenuto
è maggiore della pressione esterna del mezzo interstellare. Perciò l'espansione è
descritta dall'equazione del moto:
d
dt
{Msv(t)} = 4piR2pb (3.20)
La pressione pb rappresenta la pressione del gas caldo nella zona 2 (vedi ﬁg. 3.1) nel
caso in cui il gas non stia raﬀreddando eﬃcientemente (fase di snowplow con con-
servazione dell'energia) oppure direttamente la pressione dinamica del vento stellare
nel caso in cui il gas raﬀreddi velocemente e la regione 2 sia trascurabile, di modo che
il vento impatta direttamente con la superﬁcie inferiore della shell (fase di snowplow
con conservazione del momento).
La diﬀerenza sostanziale con la fase adiabatica precedentemente descritta sta nel
fatto che ora stiamo analizzando il raﬀreddamento del gas nella zona 2 e non quello
del gas nella zona 4 (vedi ﬁg. 3.1), ovvero ci stiamo interessando del raﬀreddamento
del vento stellare che si è scaldato passando attraverso il reverse shock e che va a
costituire un inviluppo caldo nell'interno della bolla. Il gas accresciuto dal mezzo
interstellare invece è già passato dalla fase adiabatica a quella isoterma e si accumula
nella zona 3, la shell densa e fredda da cui la fase prende il nome (spazzaneve).
• Snowplow con E ≈ Costante: essendo l'energia della bolla E = Lt (L lumi-
nosità del vento) confrontando con il valore 32nkT/ρb = 32pb/ρb dell'energiainterna per unità di massa (ρb è la densità interna della bolla) si ottiene
pb =
Lt
2piR3
(3.21)
Utilizzando le relazioni 3.19, 3.20 e 3.21 si ottiene l'equazione che regola
l'espansione nella fase di Snowplow adiabatico:
R
t
d
dt
(
R3
d
dt
R
)
=
3L
2piρ
(3.22)
La soluzione di questa equazione può essere trovata semplicemente sostituendo
R(t) = ktn; si ottiene
R(t) =
(
25L
14piρ
)1/5
t3/5 (3.23)
che, a meno di una costante adimensionale, è la soluzione che avevamo già
trovato utilizzando il metodo delle soluzioni autosimili (vedi eq. 3.15).
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Figura 3.3: Struttura della wind bubble nella fase di Snowplow con conservazione dell'e-
nergia. In questa fase il vento che attraversa il reverse shock tra la zona 1 e la zona 2
non riesce a raﬀreddare eﬃcientemente, mentre il materiale che passa attraverso il forward
shock perde energia radiativamente e raﬀredda, andando a costituire una shell densa e fred-
da. In questa fase la shell viene sospinta dall'elevata pressione termica dovuta alla presenza
del gas caldo all'interno della bolla [23].
Possiamo riscrivere questa equazione e la sua derivata rispetto al tempo deﬁ-
nendo L36 = L/1036 erg s−1 e t6 = t/106 anni.
R(t) ' 28
(
L36
µn
)1/5
t
3/5
6 pc (3.24)
v(t) ' 17
(
L36
µn
)1/5
t
−2/5
6 km s−1 (3.25)
dove abbiamo utilizzato la densità numerica n e la massa media µ delle parti-
celle che compongono il gas (tipicamente si utilizza µ = (14/11)mH , ovvero si
considera un rapporto nHe/nH = 0.1).
Si può dimostrare che la temperatura e la densità numerica all'interno della
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bolla (nella zona 2) sono date dalle seguenti relazioni [11]
T2 = 1.6× 106(L836n2t−66 )1/35 K (3.26)
n2 = 0.01(L636n
19t−226 )
1/35 cm−3 (3.27)
Così vediamo che una tipica wind bubble formatasi attorno ad una stella di 50
M¯ dopo circa 4 × 106 anni, cioè quando muore la stella progenitrice, ha un
raggio di circa 60 pc e una velocità di espansione di circa 10 km s−1. Questo
naturalmente nell'ipotesi che la fase di snowplow con conservazione dell'energia
domini l'evoluzione della fase snowplow e quindi della wind bubble.
La transizione dalla fase adiabatica a quella isoterma per la zona 2 corrisponde
al momento in cui la temperatura in questa regione scende sotto il valore 106
K, quando cioè diventa importante il contributo del raﬀreddamento radiativo
dovuto alle transizioni energetiche risonanti; dall'equazione 3.26 si ottiene che
la durata di questa fase è
∆t = 15.5× 106(L836n2)1/6 anni (3.28)
• Snowplow con momento costante. In questa fase la pressione all'interno della
shell è direttamente fornita dalla pressione dinamica del vento stellare ρwv2∞.Utilizzando l'equazione per la conservazione del ﬂusso del vento stellare
M˙ = 4piR2ρw(R)v(R) (3.29)
e l'equazione del moto 3.20 per la shell si ottiene
d
dt
(
R3
d
dt
R
)
=
M˙v∞
4
3piρ
(3.30)
La soluzione di questa equazione può essere trovata come in precedenza sosti-
tuendo R(t) = ktn:
R(t) =
(
3
2
M˙v∞
piρ
)1/4
t1/2 (3.31)
Deﬁnendo v3 = v∞/1000 km s−1 la 3.31 può essere riscritta assieme alla sua
derivata rispetto al tempo
R(t) = 16
(
L36
v3n
)1/4
t
1/2
6 pc (3.32)
v(t) = 7.9
(
L36
v3n
)1/4
t
1/2
6 km s−1 (3.33)
Il raggio di una wind bubble sarà allora dato dalla relazione 3.32 in quei casi
in cui il gas nella zona 2 raggiunge in poco tempo le temperature di circa
106 K necessarie per raﬀreddare velocemente. Se invece la transizione avviene
lentamente si deve calcolare il raggio della bolla nel momento in cui termina
la fase adiabatica (eq. 3.24 e eq. 3.28) e sommarlo poi a quello ottenuto
dall'equazione 3.32 per la fase di snowplow a momento costante.
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Figura 3.4: Struttura della wind bubble nella fase di Snowplow con conservazione del
momento. Il vento che attraversa il reverse shock tra la zona 1 e la zona 2 raﬀredda molto
velocemente e si addensa nella shell assieme al gas proveniente dal mezzo interstellare. In
questa fase la shell viene sospinta direttamente dalla pressione dinamica del vento stellare
che viene a contatto con la shell stessa [23].
3.4.2 SN driven bubble
Quando una SN esplode del gas ad alta velocità viene rilasciato nel mezzo interstel-
lare e crea uno shock. Nell'ipotesi di un mezzo circumstellare omogeneo di densità
ρ il problema assume simmetria sferica e si può studiare l'evoluzione della struttura
a shell che si origina.
Consideriamo m0, v0 e E la massa, la velocità e l'energia totale dello shell che si
forma in seguito all'esplosione; sia R il suo raggio e (dE/dt)rad la perdita di energia
per eﬀetto del raﬀreddamento. Ignorando l'eﬀetto dei campi magnetici possiamo evi-
denziare, come anticipato dall'analisi eﬀettuata per la soluzione autosimile, quattro
fasi per l'evoluzione della shell:
1. m0 À 43piρR3; in questa fase la materia che viene accresciuta dalla shell ètrascurabile e tutto dipende dai dettagli dell'esplosione di supernova.
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2. m0 ¿ 43piρR3 e
∫
(dE/dt)rad dt¿ E; la materia accresciuta dalla shell diventa
importante per l'evoluzione della struttura, che però conserva la sua energia
totale essendo ancora trascurabili le perdite di energia per raﬀreddamento
(approssimazione adiabatica). In questo caso abbiamo visto che le soluzioni
per R e V sono
R ∝
(
E
ρ
)1/5
t2/5 V =
2R
5t
In questa fase le condizioni di Rankine-Hugoniot adiabatiche (3.8) ci dicono
che la densità del gas dietro lo shock vale 4ρ e che la sua temperatura T ∗ è
data dalle relazioni 3.9 e 3.10.
Per capire quanto a lungo dura questa fase dobbiamo calcolare una stima del
tempo scala per il raﬀreddamento del gas trad. In un gas con composizione
solare i processi di emissione free-free dominano a T > 5×106K, mentre a tem-
perature minori dominano i processi (molto più eﬃcienti) di emissione dovuti
alle transizioni risonanti degli elementi pesanti: proprio a queste temperature
il meccanismo di perdita di energia diventa eﬃcace e si ha (dE/dt)rad ∝ T−1.
Utilizzando le equazioni per R, v e T ∗ assieme alla stima per il tasso di raf-
freddamento si può calcolare la velocità della shell nel momento in cui metà
dell'energia di quest'ultima è andata persa per via del raﬀreddamento: si trova
così un valore di circa 200 km s−1 per i parametri tipici del problema [41]
3. La shell rallenta e le perdite di energia per raﬀreddamento non sono più trascu-
rabili. A questo punto la materia dietro lo shock raﬀredda molto velocemente,
si passa da una trattazione adiabatica ad una isoterma delle condizioni di salto
per lo shock e quindi si vede che il gas tende a formare una shell molto densa
e fredda che accumula materia accrescendola dal mezzo interstellare. Que-
sta fase di Snowplow vede la conservazione del momento della shell, cioè vale
4
3piρR
3v = Cost. e quindi, integrando, si ottiene:
R = Rrad
(
8
5
t
trad
− 3
5
)1/4
dove Rrad e trad fanno riferimento ai valori di R e t al passaggio dalla fase 2
alla fase 3.
4. Quando la velocità della shell diventa ∼ 10 km s−1 il gas di quest'ultima diven-
ta indistinguibile dal fondo del mezzo interstellare, le cui nubi hanno velocità
casuali proprio di quest'ordine. La struttura perde quindi la sua identità e si
dissolve nel mezzo interstellare.
3.4.3 Superbubble
Una tipica associazione di stelle OB contiene decine o centinaia di stelle massicce che
oltre a creare wind bubble possono ﬁnire la loro vita come supernovae. Il contributo
dei venti di tutte queste stelle e delle esplosioni di supernovae può creare strutture
simili alle wind bubble e alle SN bubble ma su una scala molto più grande. Queste
strutture sono chiamate superbubble.
La regione Orione OB1 è un esempio di una di queste associazioni; si osservano molte
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stelle calde e massicce, come le stelle che compongono la cintura e fanno parte del
sottogruppo OB1 b: ζ Ori A (49 M¯), δ Ori A (45 M¯) e ² Ori A (42 M¯). Oppure
le stelle ι Ori A (36 M¯) e κ Ori (33 M¯) del sottogruppo OB1 c [8].
Abbiamo visto dalle osservazioni a varie lunghezze d'onda che in questa zona l'eﬀetto
delle stelle dell'associazione sul mezzo interstellare è sicuramente molto importante;
vedremo adesso che le osservazioni possono essere parzialmente inquadrate in un
modello di superbolla sostenuta dai venti e dalle esplosioni di SN generati da tutte
le stelle dell'associazione.
In un'associazione OB l'intervallo tipico tra un'esplosione di SN e l'altra è di cir-
ca 106 anni e questo rate rimane costante per circa 50× 106 anni, ovvero l'età della
stella B con massa minore che può ancora raggiungere la fase esplosiva di SN [24].
Si può dimostrare che nel momento in cui la prima supernova esplode in una giovane
associazione OB, i venti stellari hanno già provveduto a scavare una grande cavità
di gas caldo e rarefatto che, nel caso di un mezzo interstellare omogeneo, assume
ben presto una simmetria sferica attorno all'associazione. Le esplosioni avvengono
quindi in un mezzo rarefatto e piuttosto caldo e agiscono immettendo grandi quan-
tità di energia nella cavità: la grande massa del gas contenuto nella superbubble
e proveniente dai venti stellari e dal mezzo interstellare agisce da accumulatore
rispetto agli input discreti di energia forniti dalle SNe ed è questo il motivo per cui
è possibile trattare il problema come quello di una wind bubble , dove la shell viene
sospinta dall'eﬀetto continuo del vento stellare [24]. Se si trattano le Superbubbles
come delle enormi wind bubble si trova che le SNe dominano l'evoluzione di questi
oggetti: sebbene siano le stelle OB con i loro venti a creare inizialmente la cavità
le fasi avanzate sono controllate dall'immissione energetica dovuta alle esplosioni e
l'evoluzione della shell è descritta dalle seguenti equazioni [24]:
R(t) = (26.2 pc)L1/536 n−1/5 t3/56 (3.34)
v(t) = (15.4 km s−1 L1/536 n−1/5 t−2/56 (3.35)
Abbiamo deﬁnito L36 = L/(1036 ergs s−1) e t6 = t/(106 anni) e la luminosità L è
la luminosità dell'intera associazione. Se utilizziamo i valori L36 = 20 e t6 = 11.4
per l'associazione Orione OB1 [8] e consideriamo due valori limite per la densità
numerica n = 1cm−3 e n = 0.1 cm−3 otteniamo dalle precedenti equazioni un raggio
della shell compreso tra 210 e 330 pc e una velocità di espansione compresa tra 11
e 17 km s−1. Come abbiamo visto nel capitolo 2 le osservazioni nella riga a 21 cm
dell'Idrogeno neutro e nell'emissione Hα hanno evidenziato un raggio della cavità
di circa 140 pc e una velocità di espansione compresa tra 15-40 km s−1 [31]: questo
modello quindi descrive abbastanza bene l'estensione della struttura ma non la sua
velocità. Questo perchè abbiamo sempliﬁcato molto il problema e, per esempio, non
abbiamo considerato il fatto che nelle prime fasi dell'evoluzione dell'associazione
OB le stelle neonate devono liberarsi del gas da cui si sono formate e che ancora
le circonda; in questa fase quindi l'opacità del mezzo circumstellare non consente
alla radiazione di inﬂuenzare il mezzo interstellare più esterno. Se consideriamo
allora un'età minore (3 − 5 × 106 anni) per l'associazione in modo da compensare
questo eﬀetto è possibile ottenere valori di R e v compatibili con le osservazioni, in
particolare per n = 1 cm−3 si ha R = 120− 150 pc e v = 17− 24 km s−1.
Abbiamo quindi visto che la teoria delle Superbubbles prevede che l'evoluzione
di queste strutture abbia una legge molto simile a quella per l'espansione di una
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wind driven bubble. Nel caso dell'associazione Orione OB1 il confronto tra il mo-
dello teorico e le osservazioni suggerisce che la struttura su grande scala osservata a
varie lunghezze d'onda nel capitolo 2 sia proprio una superbubblecreata dall'azione
dell'associazione Orione OB1.
Espansione asimmetrica
In questa trattazione abbiamo trascurato il fatto che il mezzo in cui la superbubble
si espande non è omogeneo, essendo l'associazione Orione OB1 situata circa 130 pc
sotto il piano galattico, distanza paragonabile con l'altezza scala del gas nel disco
galattico. Quello che si nota osservando le mappe a 21cm della cavità è in eﬀetti
una struttura allungata in cui l'associazione non occupa il centro. Così sono state
eﬀettuate delle simulazioni numeriche dell'espansione di una superbubble in un mez-
zo disomogeneo: i risultati sono molto interessanti ed evidenziano una caratteristica
forma allungata che, se l'energia della bolla è suﬃcientemente grande, si può rom-
pere per poi riversare il gas caldo contenuto all'interno fuori dal disco [8]. Questo
meccanismo può essere molto importante per la comprensione dell'alone galattico e
della sua interazione con il disco.
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Vivendo delle vostre fatiche, voi
amate in verità la vita. E amare
la vita attraverso la fatica è
comprenderne il segreto più
profondo.
G. K. Gibran - Il Profeta
4.1 Spettroscopia UV del mezzo interstellare
Molti ioni e atomi hanno transizioni risonanti che determinano l'assorbimento o l'e-
missione di fotoni nella regione Ultravioletta dello spettro compresa tra circa 900 Å e
3000 Å1. Queste transizioni hanno infatti energie E dell'ordine di qualche eV, per
cui essendo E = hν si ottiene
λ =
hc
E
=
12400
E [eV] Å
ovvero si ottengono per lo più lunghezze d'onda nel dominio UV.
Il fatto che il mezzo interstellare sia stato oggetto di studio solo negli ultimi cento
anni è legato alla diﬃcoltà nell'osservare un qualcosa che, a diﬀerenza delle stelle,
non risplende e, a diﬀerenza dei pianeti del sitema solare, non è necessariamente
vicino.
L'avvento della spettroscopia ultravioletta ha segnato un passaggio decisivo nella
comprensione di questo ambiente astroﬁsico: come detto alle lunghezze d'onda UV
si osservano numerose transizioni risonanti (e alcune di struttura ﬁne) di elementi
come C, Si, Sn, Fe, Al, Mg, Zn, S, N e di molti loro stati di ionizzazione. La
serie di Lyman dell'Idrogeno si osserva in assorbimento e in emissione tra 912 Å e
1215 Å, mentre l'assorbimento per lunghezze d'onda minori di 912 Å (E > 13.6 Ev)
è generalmente dominato dalla ionizzazione dell'H I.
L'osservazione del mezzo interstellare si avvale quindi della spettroscopia nella
regione dell'ultravioletto per capire la dinamica, la composizione e le abbondanze del
11 Å= 10−10 m
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gas caldo, neutro e ionizzato che costituisce una delle fasi più importanti dell'ISM
stesso. Tuttavia la regione ultravioletta non è accessibile da terra a causa dell'at-
mosfera terrestre che è opaca a queste lunghezze d'onda: questo tipo di osservazioni
necessita l'ausilio di missioni spaziali.
4.1.1 Missioni spaziali nell'UV: IUE
In questa tesi faremo prevalentemente uso di dati ottenuti dalla missione per l'ul-
travioletto IUE.
L'International Ultraviolet Explorer (IUE), un progetto congiunto NASA-ESA e
SRC2, è stato lanciato il 26 Gennaio 1978 e ha operato ﬁno al 30 Settembre 1996;
con i suoi 18.7 anni di attività è in assoluto il satellite che ha funzionato più a lungo,
consentendo di accumulare un'enorme quantità di dati che ancora oggi consente la
ricerca e la pubblicazione di nuovi risultati.
Il satellite, costituito da un telescopio da 45 cm, è stato disegnato per poter
eﬀettuare osservazioni spettroscopiche nel range ultravioletto tra 1150 Å e 3200 Å.
Per eﬀettuare la spettroscopia a queste lunghezze d'onda IUE è stato equipaggiato
con degli spettroscopi di tipo echelle che in modalità High dispersion raggiungono
la risoluzione massima λ/∆λ ' 13000. L'acquisizione degli spettri avviene median-
te due camere, la SWP (Short-Wavelength Primary) e la LWP (Long-Wavelength
Primary): la prima acquisisce la porzione dello spettro compresa tra 1150 Å e 2000
Å, mentre la seconda quella tra 1850 Å e 3200 Å [6].
IUE: risoluzione spettrale
La risoluzione spettrale di IUE è limitata dalle dimensioni della PSF3 sullo spettro-
scopio. A 1300 Å la FWHM (Full Width Half Maximum) della PSF ha un valore
di circa 0.1 Å, da cui R = λ/∆λ ' 13000.
In questa regione dello spettro quindi la risoluzione in velocità di IUE è
∆v =
∆λ
λ
c =
c
R
∼ 23 km s−1 (4.1)
Questo dato sarà molto utile in seguito quando analizzeremo l'assorbimento del
mezzo interstellare e vorremo evidenziare le proprietà dinamiche del gas: il valore
ottenuto in 4.1 sarà quindi la risoluzione con cui possiamo ottenere la velocità delle
varie componenti in assorbimento nel mezzo.
Calibrazione della lunghezza d'onda negli spettri di IUE
Molto importante per lo scopo di questa tesi è la calibrazione delle lunghezze d'onda
negli spettri di IUE. Quello che faremo sarà infatti analizzare varie linee di vista
e osservare l'assorbimento del mezzo interstellare. Per paragonare le velocità delle
varie componenti dell'assorbimento in diverse linee di vista dobbiamo essere sicuri
che la calibrazione delle lunghezze d'onda non introduca degli errori che possano
2UK Science Research Council
3L'immagine di una sorgente ideale puntiforme osservata attraverso un telescopio presenta una
distribuzione spaziale del ﬂusso che viene chiamata PSF (Point Spread Function).
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compromettere l'analisi.
Il satellite IUE è stato costruito in modo da eﬀettuare numerose riprese, durante
il funzionamento, di una lampada di calibrazione al Pt-Ne: veriﬁcando la posizione
sullo spettroscopio delle linee di questa lampada il satellite ha potuto mantenere,
nel corso del suo funzionamento, una precisione nella calibrazione di ±3 km s−1 (1σ)
[21].
Figura 4.1: Lo spettroscopio a bordo di IUE consiste in un'apertura, uno specchio collima-
tore, un reticolo di diﬀrazione echelle per la modalità ad elevata dispersione e un reticolo
di diﬀrazione sferico. Il reticolo echelle divide lo spettro UV in molti ordini sovrapposti; il
reticolo sferico provvede a separarli e a dirigere l'immagine sulla camera in cui la luce viene
convertita in un segnale elettronico. [Immagine: ESA - IUE Spacecraft Operations Final
Report]
Riepilogo delle caratteristiche di IUE
Riassumiamo e chiariamo alcune delle caratteristiche principali del satellite IUE e
della sua strumentazione:
Telescopio: lo strumento a bordo di IUE è un telescopio da 45 cm di apertura,
rapporto focale f/15 in conﬁgurazione Ritchey-Chretien.
Aperture: ogni spettrografo di IUE può essere usato con due diﬀerenti aperture,
la Large Aperture (un'ellisse con i semiassi di circa 10 e 20 arcosecondi) e la
Small Aperture (un foro di circa 3 arcosecondi). La PSF di IUE occupa circa
metà dell'apertura larga, perciò nella conﬁgurazione in cui l'immagine viene
fatta passare attraverso l'apertura piccola e proiettata sullo spettroscopio si
perde della luce. Per questo motivo l'apertura larga, che permette la fotome-
tria, viene utilizzata maggiormente.
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L'apertura piccola dal canto suo consente di diminuire le contaminazioni pro-
venienti dallo scattering della luce o da sorgenti che accidentalmente cadono
in prossimità dell'immagine, diminuisce cioé la contaminazione delle cosiddet-
te luci spurie; questo rende il proﬁlo di riga negli spettri ottenuti in questa
conﬁgurazione più corretto.
Spettrograﬁ: sull'Internatinal Ultraviolet Explorer sono disponibili due spettro-
graﬁ, uno che opera nel range di lunghezze d'onda compreso tra 1850 e 3200
Å e uno che opera nel range tra 1150 e 2000 Å.
Conﬁgurazioni di dispersione: ogni spettrografo ha due conﬁgurazioni di disper-
sione, una ad alta e una a bassa risoluzione. La conﬁgurazione ad alta disper-
sione permette di avere circa 0.2 Å di risoluzione spettrale, che corrispondono,
a causa dei limiti introdotti dall PSF (4.1), a una risoluzione in velocità di cir-
ca 15-30 km s−1.
In conﬁgurazione a bassa dispersione la risoluzione spettrale è di circa 6 Å,
mentre in velocità si ha una risoluzione di circa 300 km s−1.
Camere: ci sono quattro camere, due per ogni spettrografo. Una è la camera pri-
maria di acquisizione, mentre l'altra è di riserva nel caso la prima si guastasse
o non funzionasse a dovere. Per quel che riguarda il range di lunghezze d'onda
compreso tra 1850 e 3200 Å sia la camera primaria LWP che quella di riserva
LWR (redundant) sono state utilizzate durante la missione. Nel range da 1150
a 2000 Å invece solo la camera primaria (SWP) è stata utilizzata durante il
periodo di attività del satellite.
Ciascuna camera consiste di un rivelatore SEC Vidicon collegato a un conver-
titore di luce ultravioletta.
4.1.2 Hubble Space Telescope: GHRS e STIS
Oltre a IUE in questa tesi sono stati utilizzati, soprattutto per confronto e veriﬁca,
i dati dei due spettroscopi ad alta risoluzione GHRS (Goddard High Resolution
Spectrograph) e STIS (Space Telescope Imaging Spectrograph). Questi spettroscopi
hanno fatto parte della strumentazione a bordo del telescopio spaziale Hubble (HST)
in due diversi periodi, GHRS dal 1990 al 1997 e STIS dal 1997 ﬁno al 2004; la
caratteristica che rende questi strumenti unici per lo studio della regione nell'UV è
la loro risoluzione spettrale molto elevata.
GHRS, che opera nella ﬁnestra compresa tra 1150 Å e 3200 Å, può operare ad un
valore massimo R ∼ 80000, che corrisponde ad una risoluzione in velocità di circa
3.8 km s−1.
STIS invece può operare tra 1150 a 3100 Å e può raggiungere il valore massimo
R ∼ 110000, che corrisponde ad una risoluzione massima in velocità di 2.7 km s−1.
A diﬀerenza di IUE però, sia GHRS che STIS non hanno la capacità di osservare,
in un'unica esposizione, un grande range di lunghezze d'onda. Inoltre il numero di
osservazioni disponibili con questi strumenti è molto più limitato, non solo a causa
della durata molto minore della missione, ma soprattutto a causa del fatto che il
satellite HST non è stato dedicato a queste strumentazioni, ma ne contiene svariate
altre. Il tempo osservativo dedicato alla spettroscopia UV è stato quindi solo una
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frazione del tempo osservativo totale (una frazione molto piccola per la verità) e que-
sto si riﬂette sulla mancanza di osservazioni; come esempio basti pensare che nella
regione dell'associazione Orione OB1 IUE ha osservato più di 100 oggetti mentre la
somma di quelli osservati da GHRS e STIS è dell'ordine della decina.
Questo numero non permette di poter eﬀettuare il lavoro sistematico di questa tesi,
che prevede l'osservazione di un gran numero di linee di vista per poter ricostruire
l'assorbimento del mezzo interstellare nella regione di Orione.
L'elevata risoluzione spettrale di GHRS e STIS può però essere utilizzata per con-
frontare i risultati ottenuti dall'analisi dei dati di IUE per quelle linee di vista osser-
vate da entrambe le missioni. In particolare vedremo come le stelle della cintura di
Orione, che appartengono al sottogruppo OB1 b dell'associazione, possano proprio
essere utilizzate a questo scopo (vedi Fig. 4.10).
4.1.3 Assorbimento nel mezzo interstellare
Il problema principale della spettroscopia del mezzo interstellare è la non località,
cioé l'impossibilità di distinguere dove i singoli fotoni vengono assorbiti. Nel caso
dell'associazione Orione OB1 osserviamo della luce che, emessa dalle stelle con una
certa distribuzione spettrale, attraversa circa 400 pc prima di essere osservata allo
spettroscopio. Sebbene lo studio alle varie lunghezze d'onda ci abbia fornito delle
informazioni molto utili sulla distribuzione del gas e sulla struttura a grande scala
della regione, possiamo solo essere conﬁdenti nel fatto che l'assorbimento si origini
all'interno dell'Orion-Eridanus Super bubble, nei pressi delle stelle dell'associazione
OB. Capire con più precisione dove veramente il gas si addensa lungo la linea di vista
non è possibile ed è per questo che in astroﬁsica si utilizza il concetto di Column
Density, cioé di quantità totale di assorbitore integrata lungo il cammino della luce
osservata.
Per capire meglio questo concetto, fondamentale nell'interpretazione della spet-
troscopia del mezzo interstellare, immaginiamo di poter considerare l'ISM come
costituito da molte nubi, ognuna con una certa velocità. Quando osserviamo in uno
spettro l'assorbimento da parte del mezzo interstellare identiﬁchiamo delle compo-
nenti con una certa velocità e queste, nel modello appena considerato, diventano
singole nubi lungo la linea di vista. Anche a questo livello di sempliﬁcazione però
non ha senso chiedersi se la nube con una certa celocità v1 è spazialmente prima
o dopo la nube a velocità v2 lungo la linea di vista: non c'é modo di poterlo dire
senza avere altre informazioni che possano dare un quadro più chiaro delle condizioni
ﬁsiche del gas.
Un'altra importante considerazione da fare riguarda l'equilibrio tra la fase neu-
tra e quella ionizzata nel mezzo interstellare dell'associazione OB: l'ISM è molto
lontano dall'equilibrio termico per cui l'equilibrio di ionizzazione non è determina-
to dalle collisioni, come avviene principalmente in un'atmosfera stellare, ma dalla
fotoionizzazione. Il campo di radiazione UV prodotto dall'associazione è infatti la
causa della cavità nell'Idrogeno neutro (Orion-Eridanus Super bubble) e anche della
ionizzazione delle altre specie all'interno di essa, tra cui il Carbonio.
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4.1.4 Doppietto C II/C II*
Tra le numerose transizioni risonanti che generano l'assorbimento di un fotone ul-
travioletto abbiamo scelto per l'analisi sistematica dell'assorbimento del mezzo in-
terstellare verso l'associazione Orione OB1 il doppietto di struttura C II/C II*.
Lo stato fondamentale del Carbonio ionizzato ha infatti una struttura ﬁne caratteriz-
zata da un livello J=1/2 (C II) e un livello J=3/2 (C II*). La transizione tra questi
due livelli e il primo livello eccitato dà luogo a una coppia di righe alle lunghezze
d'onda nel vuoto 1334.53 e 1335.71 Å (Vedi ﬁg. 4.2).
Figura 4.2: Rappresentazione schematica del doppietto di struttura ﬁne del C II. Lo stato
fondamentale del Carbonio una volta ionizzato è costituito dai due livelli 2P03/2 e
2P01/2 che
sono separati in energia di 0.008 eV (equivalente a una separazione in lunghezza d'onda
di 158 µm). Le transizioni C II e C II* tra i due livelli 2P0 e il livello superiore 2P1
corrispondono alle frequenze ultraviolette 1334.53 e 1335.71 Å.
La separazione in energia dei due livelli di struttura ﬁne è di soli 0.008 eV,
questo signiﬁca che alle densità di un'atmosfera stellare le collisioni equipopolano i
due livelli; perciò l'assorbimento di un fotone UV proveniente dalla stella ha nella sua
atmosfera la stessa probabilità di avvenire per le due transizioni dai livelli J=3/2
e J=1/2 al primo stato eccitato del C II. Ne risultano due righe di assorbimento
centrate alle lunghezze d'onda 1334.53 e 1335.71 Å e simmetriche, cioé con la stessa
intensità e lo stesso proﬁlo (vedi Fig. 4.3).
Nel mezzo interstellare invece le collisioni sono infrequenti e i due livelli di strut-
tura ﬁne non sono equipopolati: l'assorbimento C II* dal livello eccitato del dop-
pietto, J=3/2 e 1335.71 Å, è in genere molto più debole di quello C II dal livello
fondamentale J=1/2 a 1334.53 Å (vedi Fig. 4.3).
Questa caratteristica del Carbonio ionizzato viene spesso usata per determinare la
densità elettronica del mezzo interstellare, infatti il livello eccitato J=3/2 del dop-
pietto viene popolato proprio dalle collisioni con gli elettroni. Dalle righe di assor-
bimento si possono derivare le column densities del C II nello stato eccitato e nello
stato fondamentale, rispettivamente N(C II*) e N(C II).
L'equilibrio tra l'eccitazione collisionale e l'emissione spontanea richiede che
N(C II*)
N(C II) =
neC12(T )
A21
(4.2)
dove C12 rappresenta il coeﬃciente collisionale e A21 il coeﬃciente di emissione
spontanea. Per la transizione tra i due livelli di struttura ﬁne A21 = 2.29×10−6 s−1
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mentre C12 è dato dalla relazione [42]
C12(T ) =
4.315× 10−6
T 1/2
Ω12 e−E12/kT
Il parametro Ω12 viene chiamato Collisional Strength e dipende molto poco dalla
temperatura; esso vale circa 2.81 a T=7000 K [42].
Conoscendo le column densities N(C II*) e N(C II) e avendo una stima della
temperatura del gas in assorbimento si può quindi ottenere la densità elettronica ne
utilizzando l'equazione 4.2.
Per i nostri scopi la scelta del doppietto del C II è essenziale: avendo infatti
deciso di osservare le linee di vista di molte stelle dell'associazione Orione OB1 per
determinarne l'assorbimento dovuto al mezzo interstellare il problema più importan-
te da risolvere è quello di determinare quale assorbimento è dovuto al gas dell'ISM
e quale all'atmosfera della stella. Le stelle non emettono come dei corpi neri, nei
loro spettri sono presenti un numero elevatissimo di righe di assorbimento prodotte
nelle loro atmosfere. Poiché la composizione delle stelle e del mezzo interstellare
locale ad esse non diﬀerisce molto è normale attenderci la presenza delle stesse righe
di assorbimento anche nell'ISM: in particolare per stelle di tipo B molte transizioni
risonanti presenti nell'atmosfera si ritrovano nel mezzo interstellare. Per una riga
risonante che non è un doppietto di struttura ﬁne è molto diﬃcile separare con cer-
tezza la componente stellare da quella del mezzo interstellare, poiché come abbiamo
detto nel 4.1.3 in generale non è possibile ricostruire dall'assorbimento nello spettro
dove questo assorbimento è avvenuto.
Tuttavia se osserviamo il doppietto del C II ci si accorge che le componenti in as-
sorbimento nel mezzo interstellare che sono presenti con una certa intensità nella
riga C II a 1334.53 Å, sono invece assenti o hanno un'intensità molto minore nella
riga C II* a 1335.71 Å. Questo perché le densità dei due ambienti (stella e ISM) si
riﬂettono, per via delle collisioni, nelle popolazioni dei livelli di struttura ﬁne che a
loro volta lasciano la loro impronta nell'intensità delle righe di assorbimento.
Questa caratteristica del doppietto ha dunque permesso l'identiﬁcazione del-
le componenti interstellari in assorbimento lungo le varie linee di vista, rendendo
possibile le successive analisi dei dati.
Dobbiamo sottolineare però che il C II non è l'unica scelta possibile per il tipo
di lavoro fatto in questa tesi. Negli spettri di IUE sono presenti molte altre righe
di transizioni risonanti interessanti per lo studio del mezzo interstellare inﬂuenzato
dall'associazione, come ad esempio O I, N I, Si II-IV, S II, Al II-III, C II-IV, Mg II,
Fe II, Zn II. Tutte queste righe si trovano negli spettri SWP o LWP ripresi da
IUE e in qualche caso in quelli a più elevata risoluzione di GHRS e STIS. Poiché
lo studio sistematico di tutte queste transizioni può fornire ulteriori e interessanti
risultati riguardo la ﬁsica del gas (temperature, abbondanze, densità, equilibrio di
eccitazione) lo studio della sola transizione C II/ C II* va considerato come un primo
lavoro tuttaltro che deﬁnitivo: la mole di dati fornita da IUE permette infatti un
ulteriore sviluppo di questo tipo di studio del mezzo interstellare.
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Figura 4.3: Doppietto di struttura ﬁne C II/C II* nello spettro IUE di ζ Orionis. La
componente dell'assorbimento dovuta al mezzo interstellare (ISM) è spostata di circa 0.44
Å dalla componente C II dovuta alla stella (1334.53 Å); questo spostamento si traduce
in una velocità rispetto al sole di circa -100 km s−1 per l'assorbitore. Si nota come per
la componente stellare siano presenti entrambe le righe della transizione, quella dallo stato
fondamentale C II e quella dallo stato eccitato C II*, inoltre esse hanno la stessa intensità.
Per la riga del mezzo interstellare (ISM) si osserva solo la componente C II: questo eﬀetto è
dovuto alle diverse condizioni del gas nei due ambienti, in particolare alla diversa frequenza
delle collisioni che regolano le popolazioni dei due livelli.
4.2 Dati utilizzati
Abbiamo visto nel capitolo 2 come la scelta dell'associazione Orione OB1 per questo
lavoro sia stata principalmente legata alla necessità di avere stelle suﬃcientemente
luminose alla stessa distanza e in una direzione della galassia il meno possibile aﬀol-
lata, questo perché siamo interessati a studiare l'assorbimento del mezzo interstellare
lungo molte linee di vista per ricostruire, sfruttando la dinamica del gas e quindi lo
spostamento doppler delle righe in assorbimento, strutture a piccola e a larga scala
del mezzo stesso. Sebbene la scelta di una generica associazione OB vicina al sole
soddisﬁ i primi due requisiti, solo questa regione si trova in direzione opposta al
centro galattico e presenta linee di vista che con buona conﬁdenza campionano solo
il mezzo interstellare dell'associazione.
Abbiamo così richiesto tutte le osservazioni disponibili eﬀettuate da IUE, GHRS
e STIS della regione d'interesse. Per farlo ci siamo prima procurati il catalogo
Orione OB1 [8] utilizzando l'archivio Vizier4: questo catalogo contiene 814 stelle
4Vizier: http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
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suddivise nei sottogruppi OB1 a, b, c e d di cui è stata determinata l'appartenenza
all'associazione a vari livelli di conﬁdenza. Per i nostri scopi abbiamo deciso di
scegliere, data l'importanza di avere stelle alla stessa distanza che campionino con
buona conﬁdenza lo stesso mezzo interstellare, solo le stelle dei sottogruppi OB1 a,
b e c con massimo livello di conﬁdenza per l'appartenenza all'associazione; come
abbiamo visto nel capitolo 2 infatti OB1 d è il sottogruppo più giovane che, oltre a
contenere poche stelle, è ancora localmente immerso nella nebulosità del gas da cui
si è formato (M42, la grande Nebulosa di Orione).
I dati sono stati richiesti e ottenuti utilizzando l'archivio MAST 5 (Multimission
Archive at STScI). I formati dei ﬁle che contengono le osservazioni dipendono dalla
missione che li ha ottenuti, perciò è stato necessario ottenere la documentazione
relativa alle singole strumentazioni e alle tipologie dei formati ﬁnali dei dati. Per
IUE abbiamo utilizzato la guida e le librerie per IDL di IUEDAC6 (Iue Data Ana-
lysis Center), per STIS abbiamo fatto riferimento al Data Handbook e Instrument
Handbook disponibili in linea7 così come per GHRS8
4.2.1 Tipo spettrale B
Lo studio è stato eﬀettuato analizzando spettri stellari nell'ultravioletto, scegliendo
solo stelle di tipo spettrale B appartenenti all'associazione Orione OB1.
La relativa vicinanza della regione (circa 350-450 pc) ha infatti permesso di usare
stelle di tipo B, stelle la cui luminosità non è così elevata da inﬂuenzare pesante-
mente il mezzo interstellare locale.
Stelle di tipo O invece possono creare un bias se usate come linee di vista in quanto
parte dell'assorbimento si origina nelle strutture del mezzo locale dovute alla presen-
za di intensi venti stellari e radiazione ionizzante, rendendo impossibile distinguere
l'assorbimento dovuto al mezzo interstellare dell'associazione globalmente inﬂuenza-
to da essa (cioé inﬂuenzato dall'azione collettiva di tutte le stelle OB e non da una
sola di queste).
4.2.2 Campione ﬁnale
Avendo deciso di utilizzare per lo studio il doppietto C II/C II* a 1334/1335 Å nello
spettro di stelle di tipo B appartenenti ai sottogruppi Orione OB1 a, b e c dell'as-
sociazione, le osservazioni di IUE disponibili sono risultate essere 69. Queste sono
state ottenute dal satellite in modalità ad elevata dispersione e con la camera SWP.
Per ognuna delle 69 stelle del campione abbiamo ottenuto da MAST una o più
osservazioni ad alta dispersione dello spettro tra 1150 e 2000 Å. Per molte di queste
stelle abbiamo ottenuto anche gli spettri registrati dalla camera LWP (1900-3200
Å) che non abbiamo utilizzato in maniera sistematica ma solo per poter indagare, a
titolo di confronto, alcune righe di assorbimento presenti in questa zona dello spettro
(ad esempio il doppietto Mg II a λ ' 2800 Å).
Dopo un'attenta ispezione delle varie osservazioni abbiamo scelto uno spettro
SWP per ciascuna stella del campione: il criterio per la scelta si è basato essen-
5MAST: http://archive.stsci.edu/
6IUE: http://archive.stsci.edu/iue/manual/dacguide/
7STIS: http://www.stsci.edu/hst/stis/
8GHRS: http://www.stsci.edu/ftp/instrumentnews/GHRS/ghrsdoc.html
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zialmente sulla qualità dei dati nella regione 1330-1340 Å che contiene il doppietto
del Carbonio. In particolare abbiamo plottato i dati assieme a dei valori assegnati
da IUEDAC durante la fase di preparazione dei dati per l'utilizzo scientiﬁco: questi
valori sono assegnati ad ogni punto che costituisce lo spettro e vengono chiamati
ﬂags; ad ogni valore dei ﬂags diverso da zero corrispondono problematiche più o
meno gravi del punto sperimentale per cui è possibile decidere se considerarlo valido
o meno per l'analisi dei dati (4.1).
Uno dei problemi più comuni con i dati di IUE nella regione spettrale compresa tra
1330 e 1340 Å è la presenza nei dati di alcuni artefatti chiamati Reseaux. Questi
corrispondono a dei riferimenti, disposti su di una griglia, che servono per poter cor-
reggere la distorsione dell'immagine dello spettro da parte dell'ottica montata nella
camera SWP; quando lo spettro cade su uno di questi reseaux si crea una riga di
assorbimento ﬁttizia.
Uno dei criteri per la scelta degli spettri è stato quindi evitare, quando possibile, di
averne che contenessero reseaux nelle vicinanze del doppietto del Carbonio.
Problematica Valore ν della Flag
Nessuna 0
Punto non calibrato -2
Contaminazione da raggio cosmico -64
Pixel saturato -1024
Reseaux -4096
Errori di trasmissione dati -8192
Tabella 4.1: Alcuni dei valori che possono assumere le Flags ν per i punti che costitui-
scono gli spettri di IUE. Le ﬂags servono a identiﬁcare e classiﬁcare punti dello spettro che
presentano delle problematiche; una di quelle più comuni è la presenza dei Reseaux, artefat-
ti utili alla correzione geometrica dell'immagine sul rivelatore ma che creano assorbimenti
ﬁttizi nello spettro. Questi sono riconoscibili per il loro proﬁlo molto stretto e sono marcati
dalla ﬂag con valore -4096.
4.3 Analisi Diﬀerenziale
Gli spettri delle stelle dell'associazione presentano numerose righe di assorbimento
e molte di queste si originano nel mezzo interstellare. Il lavoro si è incentrato nel
separare la componente dovuta all'ISM per ogni linea di vista in modo da poter
ricostruire la distribuzione della profondità ottica del C II nel mezzo interstellare.
Come abbiamo detto abbiamo scelto il doppietto CII / C II* per la particolare
struttura dei livelli energetici che lo rende molto utile in questo diﬃcile processo di
separazione delle componenti (Vedi ﬁg. 4.3).
4.3.1 Scopi e metodi dell'analisi
Lo scopo è quello di ottenere una misura dell'assorbimento del mezzo interstellare
verso varie direzioni nell'associazione Orione OB1 in funzione della velocità dell'as-
sorbitore. Vogliamo cioé ottenere, per il livello fondamentale del doppietto CII a
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1334.53 Å, l'assorbimento del solo mezzo interstellare e questo va fatto per ogni
linea di vista di cui disponiamo dello spettro UV.
Ci concentriamo solo sulla componente C II del doppietto poiché l'assorbimento ad
alta velocità (circa -100 km s−1) nella maggior parte dei casi è visibile solo per questa
componente della riga; il motivo è che la popolazione relativa del livello C II è molto
più alta di quella del C II*, quest'ultima transizione quindi produce delle linee di
assorbimento molto deboli che diﬃcilmente si separano dal rumore dello spettro.
Una volta riusciti a ottenere lo spettro che contiene solo l'assorbimento del-
l'ISM vorremmo, dopo esserci assicurati della calibrazione delle lunghezze d'onda,
determinare per ogni linea di vista la profondità ottica del C II al variare della ve-
locità. Questa informazione ci permetterebbe di costruire una mappa della regione
che mostra, al variare della velocità, l'assorbimento del mezzo interstellare così da
ricostruire eventuali strutture a larga scala.
Vorremmo inoltre studiare la variazione di questo assorbimento per le linee di vista
più vicine tra loro sulla sfera celeste, in modo da poter discutere anche la struttura
a piccola scala del gas.
4.3.2 Il problema della calibrazione
Distinguere e separare l'assorbimento del mezzo interstellare richiede la conoscenza
dello spettro stellare.
Questa aﬀermazione deriva direttamente dalla discussione fatta in 4.1.3 sull'impos-
sibilità di ricostruire la località dell'assorbimento: non è infatti possibile sapere,
osservando lo spettro, quale assorbimento si è originato nell'atmosfera stellare e
quale nel mezzo interstellare.
In generale del mezzo interstellare non possiamo dire molto a priori, anzi lo scopo
del lavoro è proprio lo studio delle proprietà di questo ambiente astroﬁsico.
Le stelle invece sono degli oggetti che hanno proprietà standard e di cui esistono
molti modelli, anche per quel che riguarda il loro spettro. La soluzione allora consiste
nell'utilizzare un modello per lo spettro stellare, adattarlo caso per caso e ottenere,
sottraendolo allo spettro di IUE, l'assorbimento del solo mezzo interstellare.
Formazione di uno spettro stellare e assorbimento nell'ISM
Supponiamo di avere una delle stelle dell'associazione Orione OB1 e di poter seguire
la luce lungo il suo percorso dall'interno stellare ﬁno a noi. Il continuo dello spettro si
forma nella zona dell'atmosfera in cui la materia è in equilibrio con la radiazione, la
funzione sorgente Sν coincide con la Distribuzione di Planck (1.1) alla temperatura
dell'ultimo strato dell'atmosfera in cui l'equilibrio termico viene realizzato e quindi
se potessimo farne lo spettro otterremmo una perfetta Planckiana
Sν(T ) ≡ Bν(T )
Quando l'atmosfera comincia a divenire trasparente per i fotoni, cioé quando il cam-
mino libero medio di un fotone è paragonabile con la distanza che lo separa dalla
superﬁcie della stella, l'atmosfera comincia a raﬀreddarsi essendo possibile la per-
dita di energia per irraggiamento. Materia e radiazione non sono più strettamente
all'equilibrio termodinamico, quindi la creazione di righe d'assorbimento diventa
59
CAPITOLO 4. ANALISI SPETTRALE
possibile, cioé i fotoni vengono sottratti allo spettro continuo.
Quindi la stella lascia la sua impronta nello spettro non solo attraverso la tempe-
ratura eﬀettiva (che determina la distribuzione di Planck) ma anche attraverso le
righe di assorbimento e emissione che si producono nell'atmosfera stellare; queste
dipendono da un gran numero di fattori tra cui i più importanti sono la temperatura
e la gravità9 della stella [26], nonché la sua composizione chimica.
Se osserviamo lo spettro della stella fuori dalla sua atmosfera, nell'ipotesi che
questa non abbia intensi venti stellari, questo si presenta come uno spettro continuo
con sovraimposte un numero elevatissimo di righe di assorbimento e di emissione.
Nella regione ultravioletta troviamo il doppietto a 1334.53 e 1335.71 Å; le due righe
hanno la stessa Wλ10 essendo i livelli equipopolati dalle frequenti collisioni nell'at-
mosfera stellare e il loro proﬁlo dipende, per quanto detto, dalle caratteristiche della
stella.
Se proseguiamo il viaggio dei fotoni in direzione della terra incontriamo il gas
che costituisce l'interno della Orion-Eridanus Super bubble. Quando le condizioni di
questo gas lo permettono esiste una certa probabilità che un fotone venga assorbito e
quindi sottratto allo spettro stellare. La lunghezza d'onda a cui questo avviene non
dipende solo dalla transizione che genera l'assorbimento, ma anche dalla velocità
dell'assorbitore rispetto all'osservatore. L'Orion's Cloak sembra essere costituito da
un guscio sottile di gas ionizzato con velocità di circa -100 km s−1: lo spostamento
che ne deriva sullo spettro è ∆λ = λ∆vc ∼ 0.44 Å. Questo spostamento spesso èsuﬃciente a far sì che la riga stellare e quella dell'ISM siano separate. Ma cosa
succede se, in un'altra zona del mezzo interstellare l'assorbimento avviene a velocità
minori e il fotone sottratto apparteneva alla riga stellare?
Assorbimento stellare e assorbimento interstellare si fondono in un'unica riga e
diventa molto diﬃcile separare i due eﬀetti.
Proseguendo oltre l'Orion-Eridanus bubble entriamo in quella che viene chiamata
la Local bubble, una regione a bassa densità del mezzo interstellare che circonda il
sole e che può inﬂuenzare molto poco la regione dello spettro che ci interessa, per
cui possiamo assumere che l'assorbimento avvenga solo dentro la Super bubble in
Orione (vedi Fig. 6.1).
La descrizione che abbiamo fatto è valida se la stella non presenta un inten-
so vento stellare. Questo infatti, oltre a modiﬁcare l'aspetto dello spettro stesso,
disturba il mezzo stellare intorno alla stella; infatti abbiamo visto nel precedente
capitolo che le Wind bubble possono avere dimensioni delle decine di parsecs, per
cui sottolineiamo ancora una volta l'importanza di aver scelto linee di vista solo
verso stelle di tipo B e non di tipo O.
Calibrazione utilizzando stelle standard
Se per separare il contributo dell'ISM dobbiamo conoscere lo spettro della stella, la
prima cosa che si può fare è utilizzare lo spettro di una stella standard osservata da
IUE e sottrarlo a quello in cui vogliamo evidenziare il mezzo interstellare. Una stella
9L'accelerazione gravitazionale sulla superﬁcie di una stella gigante è molto minore di quella di
una stella nana essendo g = GM/R2; quindi la pressione e la densità del gas per la stella gigante
sono inferiori e questa diﬀerenza si manifesta nella forma delle righe spettrali.
10Equivalent Width: larghezza, in unità di lunghezze d'onda, che dovrebbe avere un proﬁlo
rettangolare centrato sulla riga per produrre lo stesso deﬁcit di intensità luminosa.
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standard è una stella che, per le caratteristiche del suo spettro, è stata scelta come
modello per rappresentare una particolare classe spettrale [26]. Se scegliamo una
stella standard della stessa classe spettrale di quella che stiamo studiando signiﬁca
che le caratteristiche di queste due dovrebbero essere molto simili.
Il problema fondamentale in questo tipo di approccio è che non sappiamo nul-
la del mezzo interstellare nella direzione della stella standard. Sottraendo questo
spettro da quello della stella che stiamo studiando non sottraiamo semplicemente
la standard, ma anche tutto l'eﬀetto del mezzo interstellare lungo la linea di vista,
qualunque essa sia.
Con questo metodo abbiamo eﬀettuato una prima fase dell'analisi che però è
semplicemente servita per familiarizzare con gli strumenti dell'analisi spettrale nel-
l'ultravioletto.
Il lavoro vero e proprio di analisi si è avvalso dell'utilizzo di spettri sintetici.
4.3.3 Spettri sintetici: codice PHOENIX
Uno spettro sintetico di una stella è una simulazione dei processi che avvengono nella
sua atmosfera che permette di ottenere un modello al variare di alcuni parametri
ﬁsici.
Avere un modello che riproduce accuratamente gli spettri delle stelle B della regione
di Orione è come poter osservare con lo spettroscopio la luce appena fuori dall'atmo-
sfera della stella. Questo signiﬁca che possiamo, in teoria, separare l'assorbimento
successivo, cioé quello del mezzo interstellare.
Ovviamente il mondo reale è spesso molto diverso dal mondo dei modelli, perciò pri-
ma di utilizzarne uno bisogna accertarsi della sua bontà e dell'utilità per i proprio
scopi.
In questa tesi abbiamo potuto utilizzare un set di spettri sintetici generati dal codice
PHOENIX11, uno dei modelli più all'avanguardia nel calcolo di atmosfere stellari.
Riportiamo brevemente alcune caratteristiche principali di PHOENIX [4] che lo
rendono lo stato dell'arte dei modelli per le atmosfere stellari:
• Può risolvere le equazioni del trasporto radiativo in simmetria sferica
• Risolve il problema dell'atmosfera stellare in NLTE per un set di circa 100000
linee principali.
• Sfrutta i database più aggiornati per i parametri delle transizioni atomiche,
degli ioni e molecolari. In totale utilizza i dati di circa 42 milioni di righe
atomiche.
• Permette di calcolare gli spettri sintetici alla risoluzione desiderata.
Abbiamo così richiesto gli spettri sintetici alla risoluzione di IUE per un set di
temperature che coprisse la classe spettrale B: riportiamo la griglia di spettri sintetici
direttamente calcolati dal codice PHOENIX da 10500 a 30000 K in tabella 4.2 e in
Fig. 4.4.
11PHOENIX: http://phoenix.hs.uni-hamburg.de/public/
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Teff PHOENIX log g PHOENIX Classe Spettrale Teff (I-V)
10500 4.0 B9 10500-10700
11900 4.0 B8 11200-11800
13000 4.0 B7 12000-13000
14000 4.0 B6 12700-14100
15400 4.0 B5 13400-15400
- - B4 13900-17200
18700 3.9 B3 15600-19000
22000 3.9 B2 17800-22300
25400 3.9 B1 20700-15600
30000 3.9 B0 26000-31500
Tabella 4.2: Griglia degli spettri sintetici generati da PHOENIX: le temperature Teff (in
K) a cui sono stati calcolati i 9 modelli corrispondono alle varie sottoclassi della classe
spettrale B. Il range di temperature per ogni sottoclasse è riportata nell'ultima colonna in
base alla luminosità (stiamo facendo riferimento al sistema di catalogazione spettrale a due
dimensioni di Yerkes, anche detto sistema MK [26]), la classe di luminosità I corrispon-
de a stelle Supergiganti mentre la classe di luminosità V corrisponde a stelle di sequenza
principale. Interpolando linearmente la griglia dei 9 sintetici è possibile ottenere tutte le
temperature intermedie per il range richiesto dalla classe spettrale B.
Nella tabella sono riportati anche i valori di log g utilizzati per gli spettri sintetici, dove
g = GM/R2 è la gravità superﬁciale. Il set è stato calcolato utilizzando abbondanze solari.
I dati di Teff nell'ultima colonna provengono da [13].
Abbiamo poi costruito una routine che ci ha permesso di avere lo spettro sintetico
per qualsiasi temperatura compresa negli estremi della griglia (10500-30000 K): per
farlo è stato suﬃciente utilizzare un'interpolazione lineare
Iλ(T + δT ) = Iλ(T ) +
(
dIλ
dT
)
δT +O(δT 2)(
dIλ
dT
)
∼ ∆Iλ
∆T
=
I
(2)
λ − I(1)λ
T (2) − T (1)
Abbiamo così ottenuto Iλ(T ) per ogni temperatura compresa nell'intervallo (10500-
30000 K). Un esempio di interpolazione di spettri PHOENIX e confronto con i dati
osservati è riportato in Fig. 4.12 e 4.13.
Confronto con gli spettri stellari
Sebbene gli spettri sintetici di PHOENIX siano lo stato dell'arte per quel che ri-
guarda i modelli di atmosfere stellari, un primo confronto tra questi e gli spettri di
IUE per le stelle dell'associazione mostra diﬀerenze scoraggianti.
Quello che però non abbiamo ancora considerato sono due eﬀetti molto impor-
tanti in astroﬁsica, il primo legato al concetto stesso di osservazione e il secondo
invece legato a un fenomeno che spesso gioca un ruolo importante in astronomia. La
prima questione che infatti si pone riguarda il fatto che la risoluzione degli spettri
è sì circa la stessa di IUE (0.05 Å), ma che per gli spettri osservati da IUE bisogna
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Figura 4.4: Griglia degli spettri sintetici generati da PHOENIX per le varie sottoclassi
spettrali del tipo B. Il range di temperature comprese tra 10500 a 30000 K è coperto da
un set di nove modelli sintetici generati dal codice NLTE PHOENIX; per i nostri scopi è
stata suﬃciente un'interpolazione lineare di questa griglia per ottenere gli spettri sintetici
per tutte le temperature dell'intervallo. In ﬁgura abbiamo plottato nella regione del C II /C
II* 8 dei 9 spettri utilizzati.
tener conto anche della larghezza della PSF. Come detto in precedenza questa limi-
ta la risoluzione spettrale di IUE avendo una FWHM di circa 0.1 Å, mentre questo
eﬀetto non è presente negli spettri di PHOENIX.
Lo spettro stellare può inoltre presentare, rispetto al sintetico alla temperatura
corrispondente alla classe spettrale della stella, righe che risultano molto allargate.
Questo fenomeno è dovuto alla rotazione stellare che per stelle di tipo B può arrivare
ﬁno a valori di veq sin i ∼ 300 km s−1 [2] (i rappresenta l'angolo tra l'asse di rotazione
e la linea di vista, per cui le stelle viste in direzione del loro asse di rotazione hanno
necessariamente velocità uguale a zero).
Le diﬀerenze che la rotazione e la PSF di IUE introducono negli spettri stellari
rispetto a quelli sintetici possono essere molto signiﬁcative, e addirittura a volte è
diﬃcile credere che il modello abbia qualcosa in comune con il vero spettro della
stella (vedi Fig. 4.6)
Per poter confrontare i due spettri occorre introdurre nel sintetico gli stessi eﬀetti
che hanno prodotto lo spettro reale, occorre cioé convolverlo con la rotazione e con
la PSF di IUE. Vedremo che questo processo di convoluzione introduce numerosi
parametri e che la successiva analisi diﬀerenziale si basa su questo processo di adat-
tamento del sintetico allo spettro reale; in pratica il cuore dell'analisi sta proprio in
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Figura 4.5: Confronto tra uno spettro sintetico generato da PHOENIX e la stella HD
35792. Si nota come prima della convoluzione lo spettro sintetico presenti molte linee non
visibili nello spettro stellare; la convoluzione con la PSF e la rotazione (in questo caso
σ = 0.05 Å e vRot = 25 km s−1) rende il sintetico praticamente indistinguibile dallo spettro
reale (eccetto che per l'assorbimento dell'ISM, a cui si deve per esempio la maggiore intensità
della riga C II nello spettro di HD35792). Nello spettro abbiamo anche evidenziato la riga
stellare del S I, che non presenta assorbimento nel mezzo interstellare e quindi può essere
utilizzata come parametro di confronto per la bontà del ﬁt.
questo processo di ﬁt dello spettro reale con quello sintetico al variare dei parametri
della convoluzione.
Convoluzione con la PSF
Per i nostri scopi possiamo considerare la PSF di IUE (camera SWP) come una
Gaussiana con FWHM compresa tra circa ∼ 0.08 - 0.10 Å che nella regione del C II
dello spettro corrisponde a circa 2.2 - 2.6 elementi di risoluzione (pixel) [7]. Questa
stima è buona per gli spettri osservati con la Large Aperture che campiona tutta la
PSF di IUE, mentre è una sovrastima per gli spettri osservati con la Small Aperture,
che come abbiamo detto non campiona tutta la PSF e evita l'ingresso di luci spurie,
dando origine ad un proﬁlo di riga più corretto.
Abbiamo così convoluto lo spettro sintetico con la funzione 4.3 normalizzata
G(λ) =
1√
2pi σ
Exp
[
−(λ− λ0)
2
2σ2
]
(4.3)
dove λ0 = 1334.53 è la lunghezza d'onda della transizione C II e σ è la larghezza della
gaussiana (vedi Fig. 4.7). La larghezza σ di una Gaussiana è legata alla FWHM
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Figura 4.6: Confronto tra uno spettro sintetico generato da PHOENIX e la stella HD
37129: la stella è classiﬁcata come B2V e ha una velocità di rotazione di circa 30 km s−1
e il suo spettro diﬀerisce molto dallo spettro sintetico alla temperatura eﬀettiva di 23000 K
generato dal codice PHOENIX.
Convolvendo con una PSF Gaussiana (σ = 0.05) e con la rotazione (veq sin i ' 30 km s−1)
i due spettri diventano molto simili ed è possibile farne un confronto. Grazie a una norma-
lizzazione e a un'interpolazione delle griglie delle lunghezze d'onda sarà possibile sottrarre
i due spettri e ottenere uno spettro diﬀerenziale contenente solo la componente in assor-
bimento dovuta al mezzo interstellare. Nell'ultimo plot viene infatti mostrata la linea del
C II per evidenziare la componente dell'ISM nello spettro stellare tratteggiato. Le lunghezze
d'onda sono state trasformate in velocità (eliocentriche) in modo da mostrare che questo
assorbimento si origina in un range v ∈ [−100, 0] km s−1.
dalla relazione
σ =
FWHM
(2
√
2 ln 2)
' FWHM
2.354
perciò abbiamo utilizzato un valore σ = 0.05 nella 4.3 da convolvere con lo spettro
sintetico.
Convoluzione con la Rotazione
La rotazione introduce nello spettro stellare un allargamento delle righe di emissione
e assorbimento dovuto all'eﬀetto Doppler. Ogni elemento della superﬁcie della stella
contribuisce alla formazione della riga, così le zone della stella in allontanamento
dall'osservatore producono un assorbimento spostato verso il rosso mentre le zone
in avvicinamento producono uno spostamento verso il blu; il fenomeno è simmetrico
e quindi produce un allargamento della riga.
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Figura 4.7: Convoluzione degli spettri sintetici con una PSF gaussiana. Il processo di ﬁt
del modello sintetico richiede che venga compensato l'eﬀetto introdotto dalla strumentazione
sul proﬁlo di riga; la PSF determina l'allargamento che un proﬁlo ideale a δ di Dirac avrebbe
se venisse osservato con lo strumento a disposizione. Per IUE la PSF può essere considerata
Gaussiana: in ﬁgura si vede l'eﬀetto della convoluzione del modello sintetico con questa
funzione al variare del parametro σ. In questo lavoro abbiamo utilizzato, come discusso in
4.3.3, σ = 0.05.
Una stella in rotazione produce uno spostamento Doppler in ciascuna delle ri-
ghe del suo spettro; l'allargamento delle linee dipende dalla velocità equatoriale di
rotazione e dall'angolo tra l'asse di rotazione e la direzione della linea di vista, cioé
da veq sin i
∆λRot =
veq sin i
c
λ
Se la brillanza superﬁcilae della stella è uniforme il proﬁlo risultante sarà la convo-
luzione di un proﬁlo di Voigt con il proﬁlo
R(∆λ) = 1−
(
∆λ
∆λRot
)2
La brillanza superﬁciale di una stella però non è in generale uniforme: la geome-
tria sferica dell'atmosfera implica che l'immagine della stella presenti una diminu-
zione della luminosità andando verso il bordo esterno del disco. Questo fenomeno è
conosciuto col nome di Limb Darkening ed è dovuto all'opacità dell'atmosfera stel-
lare e al fatto che in un'atmosfera la temperatura, e quindi la brillanza superﬁciale,
aumentano al diminuire della profondità ottica (ovvero scendendo più in basso nella
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stella). Così quando osserviamo il bordo di una stella campioniamo, a causa della
forma sferica, zone con profondità geometrica minore e quindi temperatura e lumi-
nosità minori. Questo eﬀetto, essendo legato alla profondità ottica, dipende dalla
lunghezza d'onda a cui si osserva: il disco stellare ha infatti dimensioni diverse a
lunghezze d'onda diverse, e anche per il Limb Darkening c'é una dipendenza dalla
frequenza della radiazione a cui si osserva l'oggetto.
Il proﬁlo che si produce per eﬀetto della rotazione stellare è dunque una mappatura
in velocità delle varie zone della stella pesate con il loro elemento di superﬁcie e
il loro valore del Limb Darkening. La larghezza equivalente Wλ della riga rimane
invece inalterata, cioé la quantità di assorbimento è la stessa essendo l'eﬀetto della
rotazione dipendente dal sistema di riferimento dell'osservatore.
Deﬁnendo u ∈ [0, 1] il coeﬃciente di Limb Darkening per un certo intervallo di
lunghezze d'onda (questo coeﬃciente non varia signiﬁcativamente all'interno della
regione dell'ultravioletto in cui stiamo lavorando), possiamo riscrivere il proﬁlo di
riga dovuto alla rotazione stellare:
R(∆λ) =
c
∆λRot
2
pi
[
1−
(
∆λ
∆λRot
)2] 12
+ u2
[
1−
(
∆λ
∆λRot
)2]
1 + 2u3
(4.4)
dove ∆λRot = ∆λ veq sin i.
In ﬁgura 4.8 abbiamo riportato l'eﬀetto della convoluzione del modello sintetico con
la rotazione.
Per quel che riguarda il proﬁlo osservato esso sarà determinato dalla convoluzione
del proﬁlo di rotazione con quello intrinseco e la PSF di IUE:
IObs = G ? R ? φInt (4.5)
In questo lavoro abbiamo usato, quando disponibili, le velocità di rotazione for-
nite da alcuni cataloghi [2, 1, 44, 20] come prima stima della velocità da utilizzare
nella convoluzione del sintetico. Quando queste velocità non erano disponibili ab-
biamo operato delle stime in base all'osservazione dell'allargamento delle righe nello
spettro: partendo da queste abbiamo raﬃnato mano a mano la determinazione di
veq sin i ﬁnché il proﬁlo di alcune righe di riferimento non contaminate dal mezzo
interstellare nello spettro della stella coincidevano con quelle del sintetico convoluto.
La riga principalmente utilizzata per questo confronto è stata la riga del S I a 1323.5
Å (vedi Fig. 4.5) essendo vicina al doppietto di struttura ﬁne del Carbonio e essen-
do di origine puramente stellare. Le velocità utilizzate per la convoluzione per le 69
stelle B di questo lavoro sono tutte12 comprese tra 0 e 250 km s−1 compatibilmente
con altri studi eﬀettuati per campioni di stelle di questo tipo spettrale [2].
Allineamento e sottrazione degli spettri
Una volta che abbiamo trovato dei parametri soddisfacenti e lo spettro sintetico
convoluto è molto simile, eccetto che per l'assorbimento del mezzo interstellare,
a quello della stella, vorremmo procedere alla sottrazione dei due spettri per così
ottenere lo spettro diﬀerenziale contenente solo l'assorbimento dell'ISM.
12Fa eccezione la stella peculiare HD 41335 con una veq sin i ' 350 km s −1.
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Figura 4.8: Convoluzione degli spettri sintetici con la rotazione. L'allargamento delle
righe spettrali dovuto alla rotazione stellare viene frequentemente osservato per le stelle di
tipo B che possono presentare velocità di rotazione piuttosto elevate, ﬁno a 300-350 km
s−1. Abbiamo plottato l'eﬀetto della convoluzione di uno spettro sintetico PHOENIX alla
temperatura di 23000 K con il proﬁlo rotazionale 4.4; si nota come a velocità molto elevate
le singole righe diventano indistinguibili.
Dopo aver normalizzato con un ﬁt lineare i due spettri nella regione che compren-
de il doppietto del Carbonio ionizzato, per poterli sottrarre occorre prima allinearli
su una stessa griglia di lunghezze d'onda corrispondenti: così abbiamo allineato le
principali righe stellari facendo la cross-correlation tra il sintetico e lo spettro stellare
in una regione priva di assorbimento del mezzo interstellare. In questo modo abbia-
mo potuto traslare lo spettro sintetico e farlo coincidere con quello reale che per noi
rappresenta il riferimento in lunghezza d'onda; poi abbiamo abbiamo interpolato lo
spettro sintetico su una griglia corrispondente alla griglia dello spettro stellare, in
modo da rendere il processo di sottrazione possibile.
In pratica lo spettro di IUE è stato lasciato invariato essendo la calibrazione delle
lunghezze d'onda per i dati di questo satellite molto buona (4.1.1), mentre abbiamo
spostato lo spettro sintetico. Poi abbiamo fatto in modo che i vettori che contengono
le lunghezze d'onda dei due spettri fossero in corrispondenza uno a uno, in modo
da poter sottrarre i ﬂussi. Come già detto questo è stato realizzato interpolando lo
spettro sintetico alla griglia di lunghezze d'onda dello spettro stellare.
A questo punto abbiamo potuto sottrarre i due spettri e ottenere, per ogni linea
di vista nell'intorno della riga del Carbonio ionizzato, uno spettro dell'assorbimento
del mezzo interstellare in funzione della velocità dell'assorbitore C II (1334.53 Å).
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4.3.4 Classiﬁcazione dei risultati
La procedura di ﬁt è stata interamente eseguita in modalità User prompt ovvero
manualmente e senza procedure automatizzate di ﬁt. Questo perché ogni linea
di vista può presentare caratteristiche peculiari che non possono essere gestite dai
pochi parametri utilizzati nel ﬁt; nel campione abbiamo infatti riscontrato stelle con
caratteristiche peculiari come ad esempio Stelle di Herbig o stelle con venti stellari
anomali.
Il processo di ﬁt presenta quindi delle incertezze e dovremo discutere il livello di
conﬁdenza con cui possiamo accettarne i risultati. Una prima classiﬁcazione della
qualità del ﬁt e quindi dei risultati è stata fatta dividendo le linee di vista in tre
classi (vedi tabella 4.3):
• Classe I: ﬁt soddisfacente e qualità dei dati buona
• Classe II: ﬁt soddisfacente ma problematiche con i dati
• Classe III: ﬁt non soddisfacente dovuto alle peculiarità dei dati.
Per qualità dei dati si fa riferimento alle Flags per i dati nella regione del C II.
Può accadere infatti che gli unici spettri disponibili abbiano in questa regione molte
Flags diverse da zero (4.1), questo spesso non compromette l'analisi ma fa si che i
risultati vengano posti in Classe II.
Diversamente la classe III contiene quelle poche linee di vista (appena sei) per le
quali vi sono peculiarità nello spettro della stella: non è possibile adattare lo spettro
sintetico, poiché questo è calcolato per atmosfere statiche e quindi per esempio non
può adattarsi allo spettro di una stella con intensi venti stellari. Spesso anche le
linee di vista in Classe III possono fornire utili indizi riguardo l'assorbimento del
mezzo interstellare, tuttavia non è possibile utilizzare lo spettro diﬀerenziale ottenu-
to e confrontarlo con quello delle altre linee di vista. Per questo motivo utilizzeremo
solo le Classi I e II per ricostruire la mappa dell'assorbimento dell'ISM verso l'asso-
ciazione Orione Ob1.
Classe OB1 a OB1 b OB1 c Totale
I 18 15 16 49
II 2 6 6 14
III 2 1 3 6
Tabella 4.3: Numero di stelle per ciascuna classe di dati in cui abbiamo diviso il campione
e per sottogruppo dell'associazione OB.
4.4 Mappa dell'assorbimento dell'ISM nella regione di
Orione
Una volta ottenuto lo spettro diﬀerenziale contenente il solo contributo del mezzo in-
terstellare per ogni linea di vista, abbiamo creato una struttura dati che permettesse
la visualizzazione spaziale dell'assorbimento dell'ISM alle varie velocità.
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Le 63 linee di vista di classe I e II di questo lavoro sono contenute in un qua-
drato di cielo di 20◦ × 20◦ deﬁnito, in coordinate (α,δ) ICRS13, dall'intervallo [(72,-
14),(92,+6)] (vedi Fig. 4.9).
Se consideriamo 410 pc la distanza media delle stelle dell'associazione OB [8], la
mappa ha un lato di 144 pc e valgono le seguenti uguaglianze:
1′′ = 410 UA ∼ 0.002 pc
1′ = 24600 UA ∼ 0.12 pc
1◦ ∼ 7.2 pc
Le due stelle più vicine (trascurando i sistemi binari) nella mappa sono HD37468
e HD37525, che sono separate da soli 0.085◦ gradi, corrispondenti a circa 0.62 pc.
Abbiamo così deciso di dividere il quadrato in 256×256 elementi in modo da ottenere
una matrice con una risoluzione di 0.078◦ corrispondente a circa 0.6 pc.
Questa mappa ha così fatto da base per una struttura dati tridimensionale conte-
nente, per ogni punto di essa, un vettore. Il vettore, contenente 155 elementi, rappre-
senta l'intensità dell'assorbimento del mezzo interstellare nell'intervallo [-600,+600]
km s−1 centrato sulla transizione C II a 1334.53 Å. Dei 65536 elementi della base
solo 63 corrispondono a vettori contenenti ﬂussi diversi da 0 e questo è dovuto al
fatto che le osservazioni non sono equispaziate.
13ICRS: International Celestial Reference System
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Figura 4.9: La mappa mostra la regione di Orione contenente le 63 stelle che costituiscono
le linee di vista di classe I e II utilizzate per questo lavoro. Nella mappa, che copre una
regione di cielo di 20◦×20◦ corrispondenti a circa 144×144 pc, sono riportate anche alcune
stelle principali della costellazione di Orione (κ, β, ζ, σ, ² e δ).
La numerazione delle stelle del campione fa riferimento al catalogo creato per questo studio
(vedi appendice A).
La mappa è deﬁnita nell'intervallo di coordinate ICRS α=[72,92], δ=[-14,+6].
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Figura 4.10: La più alta risoluzione dello spettroscopio GHRS rispetto ad IUE è evidente
in questo confronto: la regione del doppietto di struttura ﬁne del C II per la stella ζ Orionis
(HD 37742) evidenzia le caratteristiche dei due strumenti e permette di veriﬁcare il margine
d'incertezza nel nostro studio, che come ricordiamo si avvale degli spettro ottenuti da IUE.
Le caratteristiche più evidenti che appaiono dal confronto sono la grande diﬀerenza nel
rapporto S/N (segnale/rumore) e il fatto che lo spettro di GHRS è saturato. La calibrazione
in lunghezza d'onda dei due strumenti è identica e permette in etrambi i casi di identiﬁcare
la componente in assorbimento a circa -100 km s−1.
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Figura 4.11: La regione di Orione oggetto del presente studio. L'immagine in negativo
evidenzia l'emissione H α della struttura ad arco denominata Barnard's Loop che riemette
nel visibile la radiazione UV prodotta dalle stelle dell'associazione OB. La cintura di Orione
con le stelle ζ, ² e δ è ben visibile poco sopra la nebulosità dovuta a M42, la grande nebulosa
di Orione (vedi Fig. 1.1). Le stelle del nostro campione sono quasi tutte contenute in questa
immagine (vedi Fig. 4.9).
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Figura 4.12: Procedura di ﬁt per lo spettro sintetico corrispondente alla temperatura della
stella HD 35039 nella zona contenente il doppietto C II/C II*. Dall'alto verso il basso
si osservano prima il modello e lo spettro stellare, poi la convoluzione del modello con un
proﬁlo gaussiano e inﬁne la convoluzione con la rotazione. Essendo la velocità di rotazione
di questa stella (la numero 5 nel nostro catalogo) di soli 15-20 km s−1 nello spettro sono
presenti moltissime righe che invece a velocità più elevate verrebbero allargate e nascoste
dal proﬁlo doppler; così questa stella ci fornisce un ottimo banco di prova per testare la
bontà del modello. Il confronto tra i due spettri alla ﬁne della procedura di ﬁt è eccellente,
confermando PHOENIX come lo stato dell'arte dei modelli per le atmosfere stellari.
Figura 4.13: Procedura di ﬁt per lo spettro sintetico corrispondente alla temperatura della
stella HD 35039 nella zona contenente le righe del Si IV. Dall'alto verso il basso si osservano
prima il modello e lo spettro stellare, poi la convoluzione del modello con un proﬁlo gaussiano
e inﬁne la convoluzione con la rotazione. Anche in questo caso si apprezza l'eccellente
accordo tra lo spettro sintetico generato da PHOENIX e la stella B del nostro campione.
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Figura 4.14: International Ultraviolet Explorer. IUE con i suoi 18.7 anni di attività è uno
dei satelliti che ha funzionato più a lungo, consentendo di accumulare un'enorme quantità
di dati che ancora oggi consente la ricerca e la pubblicazione di nuovi risultati. [Immagine:
ESA - IUE Spacecraft Operations Final Report]
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Capitolo 5
Risultati
L'analisi descritta nel precedente capitolo ci ha permesso di ottenere l'assorbimento
del solo mezzo interstellare in funzione della velocità per le 63 linee di vista di classe
I e II del campione.
La normalizzazione degli spettri, eﬀettuata prima della sottrazione del modello sin-
tetico convoluto, permette il confronto delle intensità dell'assorbimento per le varie
linee di vista.
Per quanto riguarda la calibrazione delle velocità abbiamo lavorato utilizzando le
lunghezze d'onda degli spettri di IUE come riferimento. La calibrazione di questi
dati è molto buona e ha mantenuto un livello di precisione di ±3 km s−1 nel corso del
funzionamento del satellite. L'eventuale allineamento degli spettri quindi è sempre
stato eﬀettuato spostando lo spettro sintetico e utilizzando la cross correlation in
regioni in cui erano presenti solo righe stellari con un alto rapporto segnale/rumore.
Dunque è possibile confrontare l'assorbimento da parte del mezzo interstellare
a diverse velocità e nelle diﬀerenti linee di vista. La column density del C II è
proporzionale al logaritmo dell'intensità (vedi l'eq. 1.4) perciò è possibile ricostruire
una mappa in velocità della column density del Carbonio ionizzato nella regione di
Orione.
Riportiamo nelle ﬁgure 5.1, 5.2 e 5.3 le righe di assorbimento del mezzo interstel-
lare per le varie linee di vista verso i sottogruppi dell'associazione Orione OB1 (a,b
e c) plottate in velocità. Il ﬂusso diﬀerenziale per ogni linea di vista è stato ottenuto
mediante la sottrazione dello spettro sintetico da quello stellare. Lo spettro sinteti-
co, generato dal codice NLTE PHOENIX, è stato adattato alla singola linea di vista
mediante la procedura di ﬁt descritta nel capitolo precedente, di cui riassumiamo le
fasi principali:
• Scelta della Teff del sintetico corrispondente al tipo spettrale della stella di cui
si dispone lo spettro contenente la regione del C II [1334-1335 Å]. Gli spettri
sono spettri UV ottenuti dalla camera SWP a bordo del satellite IUE.
• Convoluzione dello spettro sintetico con la PSF di IUE. Una buona approssi-
mazione per quest'ultima è una Gaussiana con σ = 0.05.
• Convoluzione dello spettro sintetico con la rotazione alla velocità vrot =veq sin i
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Figura 5.1: Assorbimento dell'ISM verso il sottogruppo OB1a; il ﬂusso diﬀerenziale per
ogni linea di vista è stato ottenuto mediante la sottrazione dello spettro sintetico da quello
stellare.
della stella. La convoluzione è stata eﬀettuata tenendo conto anche dell'eﬀetto
del Limb Darkening.
• Cross correlation dei due spettri in una regione contenente righe assenti in
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assorbimento nel mezzo interstellare (Si III, regione [1280,1320] Å). In questo
modo abbiamo potuto allineare i due spettri, utilizzando lo spettro IUE come
griglia di riferimento.
• Normalizzazione dei due spettri nella regione d'interesse [1320,1350] tramite un
ﬁt lineare del continuo (suﬃciente per una regione così ristretta dello spettro).
• Interpolazione del sintetico alle lunghezze d'onda dello spettro IUE, in modo
da avere i due spettri su un'unica griglia.
• Sottrazione ﬁnale dei due spettri per ottenere il ﬂusso diﬀerenziale, contenente
solo il contributo del mezzo interstellare, in funzione della velocità.
Un primo esame dei plot del ﬂusso diﬀerenziale per le 63 linee di vista di classe
I e II permette di identiﬁcare l'assorbimento del mezzo interstellare in un range di
velocità v¯ ∈ [−120,+50] km s−1, dove v¯ è la velocità rispetto al Local Standard
of Rest1.
I ﬂussi diﬀerenziali sono riportati in un range di velocità compreso tra -200 e 100
km s−1 e queste velocità sono relative al Local Standard of Rest. Il valore del ﬂusso,
in seguito al processo di sottrazione, è compreso tra 0 e -1, dove -1 corrisponde
a una riga di assorbimento nel mezzo interstellare saturata, mentre 0 corrisponde
all'assenza di assorbimento dell'ISM. Fluttuazioni al di fuori di questi valori possono
essere dovute alle ﬂuttuazioni del rumore nei dati di IUE o alla presenza di artefatti
o problematiche di vario genere nei dati: nell'ultimo caso sono comunque presenti
delle 'X' a contrassegnare la Bad Flag (vedi discussione in 4.2.2 e la tabella 4.1).
5.1 Discussione degli errori
L'analisi eﬀettuata presenta numerose fonti di incertezza che necessitano un'attenta
discussione per poter determinare quali conclusioni si possono trarre dai risulta-
ti ottenuti. In particolare dobbiamo discutere quali incertezze sono presenti nella
determinazione della velocità e quali nella determinazione delle intensità dell'assor-
bimento.
Vedremo che la risoluzione in velocità, determinata dalla PSF dello strumento, ci
permetterà di distinguere tre componenti principali dell'assorbimento, una ad alta,
una a media e l'altra a bassa velocità; potremo così discutere le caratteristiche del
gas in assorbimento nelle diverse componenti.
Per capire se una componente è presente o meno in assorbimento in una di queste
regioni abbiamo anche bisogno di una stima dell'incertezza sulla determinazione dei
ﬂussi diﬀerenziali; abbiamo cioè bisogno di un criterio che ci permetta di accettare o
meno una riga osservata nello spettro diﬀerenziale come riga del mezzo interstellare.
Il carattere preliminare di questo lavoro non richiede comunque una stima precisa
dell'incertezza per i ﬂussi diﬀerenziali, non essendo stata eﬀettuata nessuna ana-
lisi quantitativa delle abbondanze o delle caratteristiche del gas per le varie linee
di vista. Questa stima deve solo fornire un criterio per un'analisi qualitativa dei
risultati.
1Riferimento immaginario alla distanza del Sole rispetto al centro galattico che ruota in senso
orario su di un'orbita circolare con velocità di circa 220 km s−1.
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Incertezza sulle velocità
La calibrazione in velocità degli spettri di IUE è molto precisa, circa ±3 km s−1 [21].
Quello che limita la determinazione delle velocità delle varie componenti osservabili
nei plot riportati in 5.1, 5.2 e 5.3 è quindi solo la risoluzione spettrale di IUE. La
risoluzione spettrale dell'International Ultraviolet Explorer, come discusso in 4.1.1,
è limitata dalle dimensioni della PSF sullo spettroscopio: nella regione dello spettro
contenente il doppietto del C II la risoluzione in velocità di IUE vale circa
∆v =
∆λ
λ
c =
c
R
∼ 23 km s−1 (5.1)
Questo signiﬁca che possiamo separare l'assorbimento di due componenti in assorbi-
mento solo se queste sono centrate a velocità che diﬀeriscono di almeno 25 km s−1.
Questo valore può essere utilizzato come base per una scala delle velocità nel mezzo
interstellare dell'associazione Orione OB1; classiﬁcheremo quindi l'assorbimento in
base ai seguenti valori di v¯
• Gas a bassa velocità (LV): v¯ ∈ [+25,−25] km s−1
• Gas a velocità intermedia (IV): v¯ ∈ [−25,−75] km s−1
• Gas ad alta velocità (HV): v¯ ∈ [−75,−125] km s−1
Quanto detto vale nell'ipotesi che il processo di ﬁt introduca degli errori molto
piccoli rispetto alle incertezze dovute alla risoluzione di IUE. Il processo di ﬁt adope-
rato in questo lavoro è un processo manuale che non fornisce una stima quantitativa
delle incertezze; tuttavia la bontà dei modelli sintetici utilizzati e l'accuratezza della
procedura seguita rendono conﬁdenti nel fatto che che, per i dati di classe I e II, le
incertezze nella calibrazione in velocità sono dominate dalla risoluzione di IUE in
5.1.
Incertezza nell'intensità dell'assorbimento
Il ﬂusso diﬀerenziale che determina l'intensità dell'assorbimento del mezzo interstel-
lare è stato ottenuto sottraendo il modello sintetico convoluto dallo spettro stellare
nella regione del doppietto del C II.
La prima osservazione da fare è la presenza, per alcune linee di vista, di artefatti o
punti problematici nel ﬂusso diﬀerenziale: in molti casi infatti non erano disponibili
spettri migliori per l'analisi, per cui abbiamo seguito la procedura mantenendo i
punti sperimentali aﬀetti da problematiche ed evidenziandoli con una 'X'. Questi
punti hanno delle Flags che corrispondo, nella maggior parte dei casi, alla presenza
di un Reseaux nello spettro ultravioletto (vedi paragrafo 4.2.2 e tabella 4.1): in que-
sto caso lo spettro nella regione contaminata non è aﬃdabile, mentre fuori da essa
può essere utilizzato senza problemi.
Per quel che riguarda il rumore nei dati di IUE una buona stima consiste nel
calcolare la RMS2 del ﬂusso in una regione dello spettro in cui il continuo non è
disturbato dalla presenza di righe o da dati contrassegnati da Bad Flags. In ﬁgura
5.4 mostriamo come il rapporto segnale/rumore negli spettri diﬀerenziali ottenuti
2Root Mean Square, lo scarto quadratico medio deﬁnito come RMS=
√
< x2 >.
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Figura 5.2: Assorbimento dell'ISM verso il sottogruppo OB1b; il ﬂusso diﬀerenziale per
ogni linea di vista è stato ottenuto mediante la sottrazione dello spettro sintetico da quello
stellare.
alla ﬁne dell'analisi non sia molto alto, ma comunque sia suﬃciente per accertare la
presenza di una riga di assorbimento del mezzo interstellare nella maggior parte dei
casi.
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Figura 5.3: Assorbimento dell'ISM verso il sottogruppo OB1 c; il ﬂusso diﬀerenziale per
ogni linea di vista è stato ottenuto mediante la sottrazione dello spettro sintetico da quello
stellare.
Anche in questo caso dobbiamo precisare che quanto detto vale nell'ipotesi che
il processo di ﬁt introduca degli errori molto piccoli rispetto al rumore degli spettri
di IUE da cui abbiamo sottratto il modello sintetico.
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Figura 5.4: Analisi dell'incertezza per i risultati. Nei plot sono stati riportati con tratto
continuo i ﬂussi diﬀerenziali mentre le curve tratteggiate rappresentano l'intervallo di con-
ﬁdenza fornito dalla RMS dello spettro IUE.
L'incertezza sulla velocità è determinata dalla PSF e limita la risoluzione delle componenti
in assorbimento a circa 25 km s−1.
Da queste considerazioni vediamo come nel plot della linea di vista 6 (vedi catalogo in appen-
dice A) sia possibile determinare la presenza di due componenti in assorbimento, separate da
una velocità di circa 100 km s−1; nel plot della linea di vista 29 è ben visibile una componen-
te in assorbimento a bassa velocità mentre per la 28 non è possibile risolvere l'assorbimento
del mezzo interstellare.
La linea di vista 70 rappresenta un caso in cui l'assorbimento del mezzo interstellare
probabilmente è presente ma al limite dell'incertezza ﬁssata dal rumore nello spettro.
Per questo abbiamo veriﬁcato i risultati da noi ottenuti per alcune linee di vista con
quelli riportati in letteratura [40, 39], questi lavori sono stati eﬀettuati utilizzando
una risoluzione e un rapporto segnale/rumore molto più elevati quindi possono essere
utilizzati come veriﬁca: dal confronto si ottiene che i nostri risultati sono compatibili.
5.2 Ricostruzione spaziale
La mappa della regione di Orione contenente le 63 linee di vista catalogate in Classe
I e II è costituita da un quadrato di cielo di 20◦ × 20◦ deﬁnito, in coordinate (α,δ)
ICRS, dall'intervallo [(72,-14),(92,+6)] (vedi Fig. 4.9).
Come già detto se consideriamo come 410 pc la distanza media delle stelle dell'as-
sociazione OB [8], la mappa ha un lato di 144 pc e valgono le seguenti uguaglianze:
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
1′′ = 410 UA ∼ 0.002 pc
1′ = 24600 UA ∼ 0.12 pc
1◦ = 1476000 UA ∼ 7.2 pc
(5.2)
La risoluzione della matrice 256×256 con cui abbiamo discretizzato la mappa è
di 0.078◦ corrispondenti, alla distanza di 410 pc, a circa 0.6 pc.
Per ottenere una mappatura della column density del C II alla velocità di -100
km s−1 basta visualizzare la struttura dati al canale corrispondente a questa velocità
e ricordare la relazione 1.4 tra intensità luminosa e column density
5.3 Struttura a larga scala
Questo studio ha confermato la presenza di assorbimento da parte del mezzo inter-
stellare lungo le linee di vista di almeno 46 delle 69 stelle appartenenti all'associazione
Orione Ob1 di cui abbiamo eﬀettuato l'analisi spettrale.
Di queste 46 almeno 30 presentano assorbimento ad alta velocità (HV), mentre l'as-
sorbimento a velocità intermedie (IV) e soprattutto a basse velocità (LV) è quasi
sempre presente
5.3.1 Lunghezza di scala della struttura
L'estensione e la distribuzione su grande scala dell'assorbimento del gas può esse-
re discussa con più precisione che nei precedenti lavori eﬀettuati nell'ultravioletto
[12, 35] grazie al considerevole numero di stelle utilizzate; riportiamo di seguito le
principali caratteristiche riscontrate nella struttura a larga scala:
• HV - Gas ad alta velocità: l'assorbimento compreso tra -75 e -125 km s−1
è distribuito (come discuteremo in 5.4 piuttosto disomogeneamente) in una
regione di cielo delimitata dalle linee di vista 1, 21, 64, 93 ,95, 963. Queste
linee di vista sono visibili nella mappa 4.9.
Le prime due linee di vista all'interno della regione che mostrano distintamente
assorbimento HV sono la 6 (sottogruppo a) e la 94 (sottogruppo c). Queste
sono le linee di vista con separazione maggiore, circa 14◦; considerando 410 pc
come distanza media dell'associazione questa separazione si traduce in circa
100 pc. Questo valore va inteso come la dimensione della struttura del gas
che determina l'assorbimento ad alta velocità, conosciuta in letteratura come
Orion's Cloak. La nostra determinazione del diametro dell'Orion's Cloak è in
accordo con i precedenti studi nell'UV [12, 35].
• IV e LV - Gas a bassa e intermedia velocità: l'assorbimento nel range di velocità
[-75,+25] km s−1 è presente, in misura diversa, in un elevato numero di stelle
dell'associazione (almeno 46). Questo assorbimento è probabilmente anch'esso
legato a una struttura a grande scala (potrebbe trattarsi del gas caldo ionizzato
dall'associazione e contenuto nell'Orion Eridanus superbubble) ma non sembra
3Sebbene questa linea di vista sia di classe III (Herbig star) e non sia possibile ottenere infor-
mazioni quantitative dallo spettro diﬀerenziale, siamo piuttosto conﬁdenti che non siano presenti
componenti del mezzo interstellare in assorbimento ad alta velocità.
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possibile risolvere la dimensione di questa struttura che deve essere maggiore
della massima separazione spaziale delle nostre linee di vista (circa 140 pc).
5.3.2 Tempo scala di espansione della struttura
L'Orion's Cloak è costituito da gas ionizzato in moto a v¯ ∼ 100 km s−1. Poiché
dall'analisi dell'assorbimento dell'ISM per le 69 linee di vista utilizzate abbiamo
ottenuto una stima delle dimensioni di questa struttura, possiamo calcolarne il tempo
scala:
toc ∼ Loc
voc
∼ 50pc
100 km s−1 ∼ 0.5× 10
6 anni (5.3)
L'evento che ha prodotto questa struttura a larga scala nell'associazione Orione
OB1 è avvenuto circa mezzo milione di anni fa. Questo rende compatibile con i
nostri risultati l'ipotesi che ad originare l'Orion's Cloak sia stata l'ultima esplosione
di Supernova avvenuta nella regione [12] essendo il tasso di supernovae atteso in
questo tipo di associazione di 1 SN ogni 5× 105 anni [12, 8].
5.4 Struttura a piccola scala
Studi recenti del mezzo interstellare hanno evidenziato come esso abbia una struttura
disomogenea su scale anche molto più piccole di un pc [33, 3, 30]. Per disomogenei-
tà a una certa scala si intende che osservando linee di vista separate da una certa
distanza si osservano delle variazioni delle proprietà che deﬁniscono il gas in assor-
bimento (o emissione) in una determinata riga: velocità globale, column density,
velocità termica o turbolenta del gas (stimabile dal proﬁlo di riga); queste carat-
teristiche permettono di stimare le proprietà del gas e se queste variano possiamo
stimare la disomogeneità dell'assorbitore alla scala scelta.
5.4.1 Disomogeneità del mezzo interstellare verso l'associazione
Orione OB1
Una delle caratteristiche più evidenti dell'assorbimento nel mezzo interstellare os-
servato è la disomogeneità: la componente HV presenta variazioni consistenti della
column density del gas anche per linee di vista pittosto vicine (ﬁno a 1 pc). Anche
le componenti LV e IV presentano variazioni su piccola scala, sebbene in maniera
meno marcata.
Questo lavoro quindi conferma la presenza di strutture a scale anche minori di 1 pc
nel gas in assorbimento verso l'associazione Orione OB1 [33] (vedi Figure 5.5 e 5.6).
5.5 Eﬀetto dei campi magnetici
Essendo il mezzo interstellare composto anche da una fase ionizzata gli eventuali
campi magnetici possono essere importanti e apportare delle modiﬁche alle condi-
zioni ﬁsiche del mezzo prima e dopo il passaggio di uno shock. Perciò analizziamo
qualitativamente l'eﬀetto che la presenza di un campo magnetico può avere sulla
ﬁsica dell'Orion's Cloak.
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Figura 5.5: Struttura a piccola scala verso le linee di vista 4, 6, 42 e 44. Si nota la
variazione dell'assorbimento per le varie componenti in velocità, variazione che corrisponde
a una diﬀerente column density per il C II nelle due linee di vista.
In alto: la separazione di HD34959 (4) e HD35149 (6) è di circa 0.6◦ e corrisponde a una
distanza di circa 4.3 pc tra le due stelle (5.2), questa distanza rappresenta un limite supe-
riore per la scala delle disomogeneità dell'ISM nella regione tra le due linee di vista.
In basso: le linee di vista 42 e 44 sono quelle con la separazione minore di tutto il campione.
Si nota anche in questo caso una variazione dell'assorbimento per le varie componenti in
velocità, variazione che corrisponde a una diﬀerente column density per il C II nelle due
linee di vista. La separazione di HD37468 (42) e HD37525 (44) è di soli 0.085◦ e corri-
sponde a una distanza di circa 0.6 pc tra le due stelle (5.2): questa distanza rappresenta
il limite superiore che possiamo stabilire con questo lavoro per la scala delle disomogeneità
dell'ISM nella regione dell'associazione Orione OB1.
In ﬁgura abbiamo riportato i ﬂussi diﬀerenziali in funzione delle velocità eliocentriche plot-
tando anche il livello di conﬁdenza (1 σ) dato dalla RMS del continuo nello spettro di
IUE.
L'Orion's Cloak è la struttura studiata in questa tesi e si presenta come uno shock
a una velocità di -100 km s−1 in espansione all'interno della rarefatta cavità creata
dall'Orion Eridanus superbubble, in cui il gas è presente sia in fase neutra che in
fase ionizzata. La densità del mezzo in cui l'Orion's Cloak si sta espandendo è circa
3 × 10−3 cm−3 e un valore tipico del campo magnetico nella componente a bassa
densità del mezzo interstellare è 10 µG [12]. In queste condizioni il valore della velo-
cità del suono nel mezzo interstellare che attende di essere attraversato dallo shock
è circa 10 km s−1 mentre la velocità di Alfven (vedi eq. 3.12) vale circa 60 km s−1.
Ovviamente questi valori rappresentano solo delle stime.
Dunque è possibile che ci troviamo nella condizione vΣ > vA > cs e il numero di
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Figura 5.6: Struttura a piccola scala verso le linee di vista 34, 78, 52 e 53.
In alto: si nota la variazione dell'assorbimento per le varie componenti in velocità, varia-
zione che corrisponde a una diﬀerente column density per il C II nelle due linee di vista. La
separazione di HD36827 (34) e HD37055 (78) è di circa 0.5◦ e corrisponde a una distanza
di circa 3.6 pc tra le due stelle (5.2): questa distanza rappresenta un limite superiore per la
scala delle disomogeneità dell'ISM nella regione tra le due linee di vista.
In basso: la separazione di HD37903 (52) e HD38087 (53) è di circa 0.4◦ e corrisponde a
una distanza di circa 2.9 pc tra le due stelle (5.2); questa distanza rappresenta un limite
superiore per la scala delle disomogeneità dell'ISM nella regione tra le due linee di vista.
In ﬁgura abbiamo riportato i ﬂussi diﬀerenziali in funzione delle velocità eliocentriche plot-
tando anche il livello di conﬁdenza (1 σ) dato dalla RMS del continuo nello spettro di
IUE.
Mach magnetico MA ≡ vΣvA vale circa 2, mentre il numero di Mach (acustico) valecirca 10. Questo signiﬁca che lo shock può essere considerato forte per la fase neutra
ma non per quella ionizzata.
La velocità dello shock e la velocità di Alfven sono simili, perciò è anche possibile che
l'Orion's Cloak abbia un debole precursore magnetico: abbiamo visto nel paragrafo
3.2.4 che questo può portare a un indebolimento ulteriore dello shock, poiché la fase
ionizzata della materia viene preparata dall'onda di Alfven all'arrivo dello shock.
In conclusione l'eﬀetto della bassa densità dentro l'Orion Eridanus superbubble e
della ionizzazione del mezzo da parte delle stelle dell'associazione OB rendono plau-
sibile che il campo magnetico indebolisca l'eﬀetto dello shock sul mezzo interstellare
da esso attraversato.
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Figura 5.7: Mappa del campione nella zona del sottogruppo OB1a. In questa mappa sono
riportate le coordinate (α, δ) del sistema ICRS e sono visibili le linee di vista 4 e 6 di cui
abbiamo mostrato l'assorbimento in ﬁgura ?? come esempio di variazione a piccola scala.
Nell'immagine ogni quadrato del reticolo rappresenta una distanza di circa 3 pc alla distanza
dell'associazione Orione OB1 (410 pc circa).
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Figura 5.8: Mappa del campione nella zona del sottogruppo OB1b. In questa mappa sono
riportate le coordinate (α, δ) del sistema ICRS e sono visibili le linee di vista 42 e 44 di
cui abbiamo mostrato l'assorbimento in ﬁgura ?? e che rappresentano la variazione a più
piccola scala del nostro campione. La loro separazione è di soli 0.6 pc.
Nell'immagine ogni quadrato del reticolo rappresenta una distanza di circa 2.9 pc alla
distanza dell'associazione Orione OB1 (410 pc circa).
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Figura 5.9: Mappa del campione nella zona del sottogruppo OB1c. In questa mappa sono
riportate le coordinate (α, δ) del sistema ICRS e ogni quadrato del reticolo rappresenta una
distanza di circa 2.9 pc alla distanza dell'associazione Orione OB1 (410 pc circa).
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Conclusioni
In questa tesi abbiamo presentato uno studio del mezzo interstellare verso l'asso-
ciazione Orione OB1, una regione di stelle giovani e massicce nella costellazione di
Orione.
Abbiamo scelto la regione dell'ultravioletto perché in questa sono osservabili molte
transizioni risonanti di atomi neutri e ionizzati e quindi è possibile osservare l'as-
sorbimento da parte del mezzo interstellare caldo presente nella regione di Orione.
In particolare abbiamo scelto come riga d'indagine il doppietto di struttura ﬁne del
C II a 1334, 1335 Å che sembra presentare la maggiore sensibilità alle condizioni di
ionizzazione del gas in questa zona [35].
Le proprietà del gas interstellare in Orione sono condizionate dalla presenza
dell'associazione OB che interagisce con esso attraverso la radiazione ionizzante,
i venti stellari e le esplosioni di Supernovae. La regione di Orione è contenuta
dentro una shell di gas neutro, con un diametro di circa 240 pc, chiamata Orion-
Eridanus superbubble: all'interno di essa si trova l'associazione Orione OB1 che
molto probabilmente è la causa della struttura. La superbubble viene costantemente
energizzata dal contributo delle stelle giovani e massicce dell'associazione, alcune di
queste possono andare incontro a una fase di SN scavando un'ulteriore cavità che si
evolve in un mezzo già abbondantemente perturbato (vedi Capitolo 2) [37].
Modelli teorici per l'interazione tra le stelle e il mezzo interstellare prevedono
infatti la formazione di strutture dinamiche a diverse scale, generate dai venti stel-
lari (Wind Bubbles), dalla radiazione ionizzante (Regioni H II), dalle esplosioni di
SNe (SN Bubbles) o dall'interazione di tutti questi fenomeni come avviene in un'as-
sociazione di stelle OB. In questo caso la struttura che si forma viene chiamata
superbubble (vedi Capitolo 3).
Il tema di questa tesi è quindi l'osservazione, lungo alcune linee di vista verso stel-
le di tipo B, del gas ionizzato presente all'interno dell' Orion Oridanus superbubble.
Questo gas mostra una componente in assorbimento ad alta velocità, compatibile
con l'eﬀetto dell'ultima esplosione di SN avvenuta nell'associazione OB.
Abbiamo scelto stelle B perché non inﬂuenzano così pesantemente il loro mezzo lo-
cale come le stelle O e quindi rendono possibile l'indagine del mezzo interstellare
globalmente inﬂuenzato dall'associazione. Inoltre siamo piuttosto sicuri che l'as-
sorbimento avvenga all'interno della superbubble perché l'associazione Orione OB1
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presenta una linea di vista privilegiata che attraversa il mezzo interstellare incon-
trando solo l'Orion Oridanus superbubble.
Utilizzando i dati del satellite per l'ultravioletto IUE abbiamo eﬀettuato l'analisi
di 69 linee di vista, corrispondenti ad altrettante stelle di tipo B, verso l'associazio-
ne Orione OB1. Un'attenta procedura di ﬁt ha permesso il confronto degli spettri
stellari con gli spettri sintetici generati dal codice PHOENIX, uno dei codici più aﬃ-
dabili e completi per le atmosfere stellari [4]. L'assorbimento del mezzo interstellare
è stato così isolato dal resto dello spettro stellare nella regione del C II permettendo
di mappare la column density di questo ione alle varie velocità eliocentriche.
É stata confermata la presenza della componente ad alta velocità (v¯ ' −100
km s−1) denominata Orion's Cloak. Poiché non si è mai osservata la controparte
positiva di questo assorbimento deduciamo che le stelle dell'associazione sono conte-
nute nella struttura (nell'ipotesi che essa abbia una simmetria pressappoco sferica).
La struttura a larga scala dell'Orion's Cloak è stata stimata dalla distanza massima
di separazione tra due linee di vista che presentano assorbimento ad alta velocità:
alla distanza di circa 410 pc dell'associazione OB questa separazione si traduce in
approssimativamente 100 pc e il tempo scala della struttura può essere stimato in
circa 500000 anni. Poiché le età dei sottogruppi dell'associazione OB sono molto più
grandi (circa 10 milioni di anni per OB1a [8]) questa struttura non può essere stata
generata dai venti stellari o dalla radiazione ionizzante. L'ipotesi più probabile è
che si tratti dell'eﬀetto dell'ultima esplosione di SN avvenuta nella regione; questa
possibilità è avvalorata dal fatto che il tasso di SN per questo tipo di associazioni è
di circa una Supernova ogni mezzo milione di anni [12, 9], perfettamente compatibile
con la nostra stima dell'età della struttura.
Abbiamo inﬁne aﬀrontato l'analisi della struttura a piccola scala del mezzo inter-
stellare: sia l'assorbimento ad alta velocità che quello a bassa e intermedia velocità
presentano una disomogeneità su scale minori di 1 pc.
Questa caratteristica dell'ISM è stata osservata in altri lavori e per altre linee di
vista che confermano la disomogeneità a scale anche minori di 0.05 pc [3, 30].
Lo studio di questa regione del cielo apre le porte a una lunga serie di interro-
gativi e a numerose possibilità di ricerca.
Il processo di feedback tra le stelle e il mezzo interstellare rende possibile l'evoluzione
chimica e dinamica della galassia, ma la comprensione di questo fenomeno coinvolge
numerosi interrogativi astroﬁsici.
Primo tra tutti il problema della formazione stellare indotta dalle strutture dinami-
che come l'Orion superbubble e l'Orion's Cloak:
Possono queste innescare il collasso e la successiva formazione stellare nelle nubi
molecolari? [22, 17]
Il raﬀreddamento e la successiva frammentazione di una struttura a shell in espan-
sione come l'Orion's Cloak può causare la formazione stellare? [16, 43, 27]
La struttura disomogenea del mezzo interstellare può essere rappresentata da un
modello frattale? [18]
Per poter rispondere a queste domande occorrerà utilizzare i risultati e le tecniche
provenienti da vari campi dell'astroﬁsica: l'evoluzione stellare e la determinazione
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delle proprietà delle associazioni OB (capitolo 2), lo studio delle simulazioni nume-
riche per i processi discussi nel capitolo 3 [37] e l'osservazione multiwavelength1 del
mezzo interstellare a risoluzioni sempre più elevate.
Figura 6.1: La Local Bubble e la galassia entro ∼600 pc: in arancione sono evidenziate
le nubi molecolari mentre in grigio viene riportato il gas diﬀuso. Si nota come la linea di
vista che collega il sole a Orione sia priva di strutture a grande scala nel gas eccetto l'Orion-
Eridanus Bubble. Nell'immagine sono evidenziate in arancione le nubi molecolari e in grigio
la componente diﬀusa del gas interstellare; le zone azzurre rappresentano le associazioni di
stelle OB [Immagine: Linda Huﬀ, Priscilla Frisch].
1Osservazione a varie lunghezze d'onda dello stesso oggetto
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Appendice A
Catalogo dei dati utilizzati
Riportiamo in questa appendice il catalogo delle stelle utilizzate per lo studio del
mezzo interstellare verso l'associazione Orione OB1.
Assieme ai dati riguardanti la classe spettrale, l'appartenenza all'associazione e la
rotazione stellare (se disponibile) riportiamo i parametri utilizzati per il ﬁt dello
spettro sintetico. Di seguito una legenda utile per la lettura delle tabelle.
Legenda
N Numero di catalogo per questo lavoro
Name Nome della stella decondo il catalogo HD
Sp. Type Tipo Spettrale1
T(K) Temperatura a cui è stato generato il modello sintetico (in Kelvin)
Vrot Velocitá di rotazione Vrot = Veq sin i utilizzata per il ﬁt [km s−1]
DV Shift utilizzato per allineare il sintetico allo spettro IUE durante il ﬁt [km s−1]
Limb Coeﬃciente di Limb Darkening utilizzato per il ﬁt
Sigma Valore di σ per la convoluzione del sintetico con la PSF Gaussiana
Lambda Valore della lunghezza d'onda della riga utilizzata come riferimento per la scala
delle velocitá (In questo lavoro sempre C II a 1334.53 Å)
Notes Note riguardanti peculiaritá della linea di vista
Rot. Velocities Velocitá di rotazione, se disponibili, ottenute dai cataloghi a [2], b [1], c
[44] e d [20].
R.S. Stella Standard Rotazionale [2, 1, 44, 20]
NU Spettro disponibile ma non utilizzabile (tipicamente basso rapporto S/N)
PM Possibile membro dell'associazione Orione OB1 [8]
NM Non un membro dell'associazione Orione OB1 [8]
S.R. Slow Rotator, rotatore lento
Class Classe in cui è stata posta, in base alla qualitá del ﬁt, la linea di vista [I, II e III]
1SIMBAD Astronomical Database: http://simbad.u-strasbg.fr/Simbad
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Appendice B
Analisi degli spettri: alcuni esempi
B.1 Classe I
Figura B.1: Lo spettro IUE della stella HD37129 (classe spettrale B2 V p) è stato analiz-
zato mediante la procedura diﬀerenziale descritta nel Capitolo 4. Il ﬁt dello spettro sintetico
è risultato molto buono e ha permesso di catalogare questa linea di vista in Classe I.
Nel pannello in alto lo spettro stellare nell'intorno del doppietto di struttura ﬁne del C II,
più in basso lo spettro sintetico che, dopo essere stato convoluto utilizzando i parametri ri-
portati in alto (titolo del plot) e normalizzato, viene confrontato con lo spettro reale (secondo
e terzo pannello dall'alto).
Inﬁne lo spettro diﬀerenziale ottenuto sottraendo il modello sintetico convoluto dallo spettro
della stella evidenzia l'assorbimento del mezzo interstellare; il ﬂusso diﬀerenziale è stato
riportato in velocità eliocentrica.
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B.2 Classe II
Figura B.2: Lo spettro IUE della stella HD39291, classe spettrale B2 IV-V. Questo spettro
è stato analizzato mediante la procedura diﬀerenziale descritta nel Capitolo 4. Il ﬁt dello
spettro sintetico è risultato buono, ma la presenza di un elevato numero di Bad Flags non
ha permesso di catalogare questa linea di vista in Classe I (come descritto nel paragrafo
4.3.4). Essa fa parte della Classe II.
Nel pannello in alto lo spettro stellare nell'intorno del doppietto di struttura ﬁne del C II, più
in basso lo spettro sintetico che, dopo essere stato convoluto utilizzando i parametri riportati
in alto (titolo del plot) e normalizzato, viene confrontato con lo spettro reale (secondo e terzo
pannello dall'alto).
Inﬁne lo spettro diﬀerenziale ottenuto sottraendo il modello sintetico convoluto dallo spettro
della stella evidenzia l'assorbimento del mezzo interstellare; il ﬂusso diﬀerenziale è stato
riportato in velocità eliocentrica.
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B.3. CLASSE III
B.3 Classe III
Figura B.3: Lo spettro IUE della stella HD41335 (classe spettrale B2 V ne) è stato analiz-
zato mediante la procedura diﬀerenziale descritta nel Capitolo 4. Il ﬁt dello spettro sintetico
non è risultato soddisfacente a causa delle peculiarità nello spettro stellare. Questa situa-
zione determina una linea di vista di Classe III.
La stella presenta infatti uno spettro che si diﬀerenzia moltissimo da quelli delle altre stelle
di tipo B. Il sintetico non riproduce le caratteristiche di questo spettro che viene generato
da un sistema binario in cui avviene un intenso trasferimento di massa [28, 29]. In questo
caso, come in tutti i casi in cui l'atmosfera non può essere approssimata come statica, il
modello fallisce e l'osservazione dello spettro ci può soltanto dare delle informazioni qualita-
tive sull'assorbimento del mezzo interstellare (Classe III). In questo caso particolare sembra
evidente l'assenza di assorbimento ad alta velocità nel mezzo interstellare.
Nel pannello in alto si osserva lo spettro stellare nell'intorno del doppietto di struttura ﬁ-
ne del C II, più in basso lo spettro sintetico che, dopo essere stato convoluto utilizzando i
parametri riportati in alto (titolo del plot) e normalizzato, viene confrontato con lo spettro
reale (secondo e terzo pannello dall'alto).
Inﬁne lo spettro diﬀerenziale ottenuto sottraendo il modello sintetico convoluto dallo spettro
della stella evidenzia: in questo caso, essendo fallita la procedura di ﬁt, il ﬂusso diﬀerenziale
non rappresenta l'assorbimento del mezzo interstellare.
101

Appendice C
Codici utilizzati
Riportiamo i codici per IDL (Interactive Data Language) utilizzati per l'analisi dati
eﬀettuata in questa tesi; questi codici si avvalgono delle librerie standard di IDL e
della libreria IUEDAC1.
Diﬀerential-Analisys
;+++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++
;
; NAME: Differential_analisys
;
; PURPOSE: Differential analisys of IUE spectra for the UV study of
; ism absorption toward Orion Ob1 association.
;
; CALLING SEQUENCE: Differential_analisys
;
; INPUTS: user prompt
; OUTPUT: X window, saved xdr, saved ps
;
; SUBROUTINES CALLED:
;
; iue_mxhi_xdr
; iue_rotation
; iue_psf
; sintetic_interpolation
;
; readmx
; convolve
; trim
; parcheck
; pcheck
; linfit
; iueterp
;
; HISTORY: Matteo Cantiello 08/2005
;
;-----------------------------------------------------------------------------
pro Differential_analisys
;-------------Path (Windows)----------------------------------------------
1IUEDAC: http://archive.stsci.edu/iue/iuedac.html
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;starpath='g:\wrk\DAT\'
;path='g:\wrk\DAT\'
;file='E:\TESI\ORIONCLOAK\DATA\IUE\ob1c\'
;file='G:\TESI\OrionCloak\Data\IUE\Ob1a'
;file='G:\TESI\ORIONCLOAK\DATA\IUE\ob1b\'
;--------------Path (Linux)-----------------------------------------------
starpath='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/'
path='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/'
file='/home/shore/idl/matteo/iuerawdata/Ob1c/'
;file='/home/shore/idl/matteo/iuerawdata/Ob1a/'
;file='/home/shore/idl/matteo/iuerawdata/Ob1b/'
;-----------------DATA----------------------------------------------------
------------------Restore-------------------------------------------------
restore,'/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/diff_last.xdr'
; Ricorda i dati dell'ultima analisi effettuata
ans=''
read,'Ultimo spettro: '+num+' '+name+' Vuoi cambiare? (S/N) ', ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if ans eq 'S' then begin
read,'Inserisci il numero Swp (Es. SWP29296 -> "29296"): ', name
name='swp'+name
read,'Inserisci il numero di catalogo corrispondente (1-101): ', num
endif
n=0
check=file_search(starpath+name+'*.*',count=n)
if n eq 0 then begin
a=iue_mxhi_xdr(name,file)
if a ne 0 then begin
return
end
endif
;-----------------Strings and main message--------------------------------
csize= !p.charsize
!p.charsize=1.5
restore,path+'sinteticinormalizzati.xdr'
restore,starpath+name+'.xdr'
object= fxpar(h,'STARGET')
object=STRCOMPRESS(StrUpCase(object),/REMOVE_ALL)
if object eq '0' then begin
object=fxpar(h,'LTARGET')
end
object=STRCOMPRESS(StrUpCase(object),/REMOVE_ALL)
stargra= fxpar(h,'STARGRA')
if stargra eq'0'then begin
stargra=fxpar(h,'LTARGRA')
end
stargdec= fxpar(h,'STARGDEC')
if stargdec eq '0'then begin
stargdec=fxpar(h,'LTARGDEC')
end
obsdate= fxpar(h,'SDATEOBS')
if obsdate eq '0'then begin
obsdate=fxpar(h,'LDATEOBS')
end
camera=fxpar(h,'CAMERA')
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camera=STRCOMPRESS(StrUpCase(camera),/REMOVE_ALL)
aperture=fxpar(h,'APERTURE')
aperture=STRCOMPRESS(StrUpCase(aperture),/REMOVE_ALL)
ljdobs=STRCOMPRESS(fxpar(h,'LJD-OBS'),/REMOVE_ALL)
f=double(f)
print,' ++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++'
print,' Questo programma permette di confrontare
print,' lo spettro della stella scelta con lo spettro
print,' sintetico corrispondente al tipo spettrale e
print,' alle specifiche di IUE. AffinchÃ si possano
print,' confrontare i due spettri occorre convolvere
print,' lo spettro sintetico con un profilo Gaussiano
print,' e con la rotazione. Viene poi effettuata una
print,' normalizzazione con fit lineare della zona
print,' intorno alla riga CII [1334,5]. Si alline usando
print,' la crosscorrelazione degli spettri e si sottraggono
print,' per ottenere lo spettro differenziale contenente
print,' solo il contributo del mezzo interstellare.
print,' ++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++'
;-----------Constants and Parameters--------------------------------------
Limb=0.7 ;Limb Darkening Coeff.
Sigma=0.05 ;Sigma in gaussian - g=exp(-(wave-w0)^2/(sigm)^2) '
W0=1334.5323 ;W0 in gaussian
c=2.998e5
;------------------Scelta spettro-----------------------------------------
choose=''
read,'Vuoi inserire i parametri "Sigma","Limb D.Coeff." e "W0" (s/n) ? ', choose
choose=strupcase(strtrim(choose))
if choose eq 'S' then begin
read,'Inserisci il valore di Sigma (es.0.05) g=exp(-(wave-w0)^2/(sigm)^2)]',Sigma
read,'Inserisci il valore di Limb (0-1, es.0.7) (Limb Darkening Coefficient)',Limb
read,'Inserisci il valore di W0 (es. 1334.5323) (Central Wavelength)',W0
end else begin
if choose eq 'N' then begin
print,'----------------------------------------------------------------'
print,'Allora i valori utilizzati saranno:'
print,'Sigma= ',Sigma
print,'Limb= ',Limb
print,'W0= ',W0
print,'----------------------------------------------------------------'
end else begin
print,'-------------------------------------------------------------'
print,' Selezione effettuata non corretta: inserire (s/n)'
print,'-------------------------------------------------------------'
return
endelse
endelse
;------------ Seleziona la temperatura del sintetico ---------------------
read,'Ultima Temperatura utilizzata: '+strtrim(string(T),1)+' Vuoi cambiare? (S/N) ', ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if ans eq 'S' then begin
read,'Inserisci la temperatura del sintetico (T[10500-30000],Kelvin)', T
endif
sflux=sintetic_interpolation(T)
wave=w25 ;(Va bene una qualsiasi-Phoenix restituisce i sintetici su griglie ugali)
;--- Convoluzione (con rotazione-> 'iue_rotation' e con Gaussian PSF-> 'iue_psf')----
read,'Ultima Vrot utilizzata: '+strtrim(string(vrot),1)+' Vuoi cambiare? (S/N) ', ans
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ans=strupcase(strtrim(ans))
if ans eq 'S' then begin
read,'Inserisci la Vrot (Km/s > 5 )', vrot
endif
limbd=Limb
Sigm=Sigma
iue_rotation,vrot,limbd,wave,sflux,rotconv
gaussrotconv=iue_psf(wave,rotconv,sigm,w0)
;---- Riscala lo spettro sintetico a quello reale ------------------------
wl=wave
fCII=f
wCII=w
flCII=flag
trim,lmin,lmax,wCII,fCII,flCII
weight=intarr(n_elements(wCII))
weight[*]=1
weight[where((wCII gt llmin) and (wCII lt llmax))]=0
weight[where((flCII eq -1024) or (flCII eq -4096) or $
(flCII eq -512) or (flCII eq -2048) or (flCII eq -64))]=0
;(Saturated pixel, Reseaux, Warning track, ITF artifacts, Cosmic Rays)
read,'Vuoi normalizzare? (S/N) (Se N-> usa vecchi parametri)',ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if ans eq 'S' then begin
;1)-(Fit lineare per lo spettro reale nella zona a sx e a dx dellariga)--
!P.multi=0
normalizzazione:
titolo='Normalizzazione: Scegli con il cursore gli estremi (sx,dx) '
plot,w,median(f,6),xrange=[1300,1360],title=titolo
cursor,lmin,ymin,/down,/data & plot,w,median(f,6),xrange=[lmin,1360],title=titolo
cursor,lmax,ymax,/down,/data
xyouts,lmin,ymin,'X'
xyouts,lmax,ymax,'X'
titolo='Normalizzazione: ora escludi le righe di assorbimento (sx,dx)'
plot,w,median(f,6),xrange=[lmin,lmax],title=titolo
xyouts,lmin,ymin,'X'
xyouts,lmax,ymax,'X'
cursor,llmin,yllmin,/down,/data
xyouts,llmin,yllmin,'X'
plot,w,median(f,6),xrange=[lmin,lmax],title=titolo
xyouts,lmin,ymin,'X'
xyouts,lmax,ymax,'X'
xyouts,llmin,yllmin,'X'
cursor,llmax,yllmax,/down,/data
xyouts,llmax,yllmax,'X'
read,'Sei soddisfatto della scelta? (s/n)',ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if ans eq 'N' then begin
goto, normalizzazione
endif
normalizzazionesint:
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titolo='Normalizzazione Sintetico: Scegli gli estremi (sx,dx) '
plot,wl,median(gaussrotconv,6),xrange=[1300,1360],title=titolo
cursor,lmins,ymins,/down,/data plot,wl,median(gaussrotconv,6),$
xrange=[lmins,1360],title= titolo
cursor,lmaxs,ymaxs,/down,/data
xyouts,lmins,ymins,'X'
xyouts,lmaxs,ymaxs,'X'
titolo='Normalizzazione: ora escludi le righe di assorbimento (sx,dx)'
plot,wl,median(gaussrotconv,6),xrange=[lmins,lmaxs],title=titolo
xyouts,lmins,ymins,'X'
xyouts,lmaxs,ymaxs,'X'
cursor,llmins,yllmins,/down,/data
xyouts,llmins,yllmins,'X'
plot,wl,median(gaussrotconv,6),xrange=[lmins,lmaxs],title=titolo
xyouts,lmins,ymins,'X'
xyouts,lmaxs,ymaxs,'X'
xyouts,llmins,yllmins,'X'
cursor,llmaxs,yllmaxs,/down,/data
xyouts,llmaxs,yllmaxs,'X'
read,'Sei soddisfatto della scelta? (s/n)',ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if ans eq 'N' then begin
goto, normalizzazionesint
endif
fCII=f
wCII=w
flCII=flag
trim,lmin,lmax,wCII,fCII,flCII
weight=intarr(n_elements(wCII))
weight[*]=1
weight[where((wCII gt llmin) and (wCII lt llmax))]=0
weight[where((flCII eq -1024) or (flCII eq -4096) or (flCII eq -512) $
or (flCII eq -2048) or (flCII eq -64))]=0
;(Saturated pixel, Reseaux, Warning track,ITF Artifacts, Cosmic Rays)
linfit,wCII,fCII,weight,a,b
fCIIs=gaussrotconv
wCIIs=wl
trim,lmins,lmaxs,wCIIs,fCIIs
weights=intarr(n_elements(wCIIs))
weights[*]=1
weights[where((wCIIs gt llmins) and (wCIIs lt llmaxs))]=0
linfit,wCIIs,fCIIs,weights,cc,dd
endif
!P.multi=[0,0,6]
titolo='Normalizzazione - Fit Lineare [1300,1370]'
plot,w,f,xrange=[1320,1350],title=titolo
oplot,w,a+b*w,linestyle=2
titolo='Normalizzazione Sintetico - Fit Lineare [1300,1370]'
plot,wl,gaussrotconv,xrange=[1320,1350],title=titolo
oplot,wl,cc+dd*wl,linestyle=2;+
oldf=f
oldgrc=gaussrotconv
gaussrotconv=gaussrotconv/(cc+dd*wave)
f=f/(a+b*w)
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plot,w,f,xrange=[lmin,lmax],title='Normalizzazione - Fit Lineare - CII'
titolo='"Weights" per Linfit (Flags<0 => 0)'
plot,wCII,weight,xrange=[lmin,lmax],yrange=[-0.5,1.5],title=titolo
titolo='Sintetico Normalizzato'
plot,wave,gaussrotconv,xrange=[lmin,lmax],yrange=[0,1.5],title=titolo
grc=gaussrotconv
plot,w,f,xrange=[1330,1340]
oplot,wave,grc,linestyle=2
;-----Allineamento tramite crosscorrelation degli spettri-----------------
ans=''
read,'Vuoi crosscorrelare i due spettri (SiIII [1540,1555]) (s/n)?', ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if (ans eq 'S') then begin
crscor,wave,grc,w,smooth(f,3),1540,1555,dv,vinc=10
position=where(wave lt 1335 and wave gt 1334)
deltaw=abs(wave(position(1))-wave(position(0)))
deltashift=(dv*W0)/c
nshift=round(deltashift/deltaw)
end
if (ans eq 'N') then begin
read,'Vuoi crosscorrelare i due spettri (SiIII [1280,1320]) (s/n)?', ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
end
if (ans eq 'S') then begin
crscor,wave,grc,w,smooth(f,3),1280,1320,dv,vinc=10
position=where(wave lt 1335 and wave gt 1334)
deltaw=abs(wave(position(1))-wave(position(0)))
deltashift=(dv*W0)/c
nshift=round(deltashift/deltaw)
end
if (ans eq 'N') then begin
read,'Inserire manualmente lo shift in velocitÃ rad. (Km/s) (s/n)?',ans
ans=strupcase(strtrim(ans))
if (ans eq 'S') then begin
read,'Inserisci la velocitÃ radiale (Km/s)? ',dv
deltashift=(dv*W0)/c
position=where(wave lt 1335 and wave gt 1334)
deltaw=abs(wave(position(1))-wave(position(0)))
nshift=round(deltashift/deltaw)
end else begin
print,'Nessuno shift in velocitÃ radiale verrÃ effettuato'
dv=0
nshift=0
endelse
end
;--------------------- Lambda -> Velocity --------------------------------
vel1=(w/W0-1.)*2.998e5 ; Star
vel2=(wave/W0-1.)*2.998e5 ; Sintetic
;-------------------------------------------------------------------------
dvr=round(dv); Per mettere DeltaV nel titolo dei plot
;-----------------------Plot su Window------------------------------------
!p.multi=[0,0,4]
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;1)P.1
titolo=num+' '+object+' '+name+' Sintetic: Sigma: '+strtrim(string(sigm),1)+$
' Vrot: '+strtrim(string(vrot),1)+' Limb:'+strtrim(string(limbd),1)+'$
Dv:'+strtrim(string(dvr),1)+' T:'+strtrim(string(T),1)
plot,w,f,xrange=[1310,1360],title=titolo
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,w(temp),f(temp),psym=7
;2)P.1
plot,w,f,xrange=[1320,1350],title='Star (Solid Line), Sintetic (Dashed line),$
X= Flags'
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,w(temp),f(temp),psym=7
oplot,wave,grc,linestyle=2
;------------------------Allineamento-------------------------------------
grc=shift(grc,-nshift)
;Allinea con spettro reale (Shore, discussione 21/08/05)
fs=f
;-------------------------------------------------------------------------
;3)P.1
plot, vel1,fs,xrange=[-500,500],title='Velocity plot'
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,vel1(temp),fs(temp),psym=7
oplot,vel2,grc,linestyle=2
;----Devo fare resampling su una delle due ascisse per poter sottrarre----
iueterp,vel1,vel2,grc
;-------------------------------------------------------------------------
;4)P.1
difflux=fs-grc ; Differential flux
;-------------------------------------------------------------------------
vel=vel1
;-------------------------------------------------------------------------
plot,vel,difflux,xrange=[-500,500],yrange=[-0.8,0.2],$
title='Star-Sintetic: Smoothed (5) _____ Not Smoothed -----'$
+'Dv: '+strtrim(string(dvr),1),linestyle=1
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,vel(temp),fs(temp)-grc(temp),psym=7
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oplot,vel,smooth(difflux,5)
;oplot,vel,shift(f,nshift),linestyle=2
;plot,w,smooth(shift(f,nshift),3)/grc ,xrange=[1332,1338]
zero=intarr(n_elements(f))
oplot,vel,zero,linestyle=0
;----------------- Salvataggio dati ultimo spettro analizzato ------------
file='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/diff_last.xdr'
SAVE, FILENAME =file,name,num,T,vrot,a,b,cc,dd,dv$
,lmin,llmin,lmax,llmax,lmins,llmins,lmaxs,llmaxs
;-------------------------------------------------------------------------
choose=''
read,'Sei soddisfatto di quanto fatto? Puoi interrompere premendo "n"',choose
choose=strupcase(strtrim(choose))
if choose eq 'N' then begin
!P.multi=0
!p.charsize=csize
return
end
;-----------------------------------Plot su PS----------------------------
set_plot,'ps'
stringa='_Diff_T'+strtrim(string(T),1)+'_'+strtrim(string(Limb),1)+'_'$
+strtrim(string(Sigma),1)+'_'+strtrim(string(vrot),1)+'_'+strtrim(string(dvr),1)
file='/home/shore/idl/matteo/wrk/plot/ob1/'+num+'_'+name+stringa+'.ps'
device,/portrait,xoffset=1,yoffset=1,xsize=19,ysize=27,filename=file
!p.multi=[0,0,4]
;1)P.1
titolo=num+' '+object+' '+name+' Sintetic: Sigma: $
'+strtrim(string(sigm),1)+' Vrot: '+strtrim(string(vrot),1)+'$
Limb:'+strtrim(string(limbd),1)+' Dv:'+strtrim(string(dvr),1)+$
' T:'+strtrim(string(T),1)
plot,w,f,xrange=[1310,1360],title=titolo
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,w(temp),f(temp),psym=7
;2)P.1
plot,w,f,xrange=[1320,1350]$
,title='Star _____ Sintetic ---- X= Flags'
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,w(temp),f(temp),psym=7
oplot,w,grc,linestyle=2
;3)P.1
plot, vel1,fs,xrange=[-500,500],title='Velocity plot'
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,vel1(temp),fs(temp),psym=7
oplot,vel2,grc,linestyle=2
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;4)P.1
plot,vel,difflux,xrange=[-500,500],yrange=[-0.8,0.2],$
title='Star-Sintetic: Smoothed (5) _____ Not Smoothed .....'+$
'Dv: '+strtrim(string(dvr),1),linestyle=1
temp=where(flag lt 0,count)
;Inserisco 'X' per Flag<0
if count ge 1 then oplot,vel(temp),fs(temp)-grc(temp),psym=7
oplot,vel,smooth(difflux,5)
zero=intarr(n_elements(fs))
oplot,vel,zero,linestyle=0,thick=1.0
erase
!P.multi=[0,0,3]
plot,w,oldf,xrange=[1320,1350],title='Normalizzazione - Fit Lineare [1300,1370]'
oplot,w,a+b*w,linestyle=2
;f=f/(a+b*w)
plot,w,f,xrange=[lmin,lmax],title='Normalizzazione - Fit Lineare - CII'
plot,wCII,weight,xrange=[lmin,lmax],yrange=[-0.5,1.5],$
title='"Weights" per Linfit (Flags<0 => 0)'
device,/close
set_plot,'X'
;----------------- Salvataggio f(v) [-200,100]----------------------------
!p.multi=[0,0,2]
set_xy,-200,100
trim,-600,600,vel,difflux,flag,fs,grc
plot,vel,difflux,title=object+' '+name+' Ar:'+strtrim(string(stargra),1)$
+' Dec:'+strtrim(string(stargdec),1)
temp=where(flag lt 0,count)
if count ge 1 then oplot,vel(temp),fs(temp)-grc(temp),psym=7
oplot,vel,smooth(difflux,5),linestyle=2
choose=''
read,'Sei soddisfatto di quanto fatto finora?$
Puoi interrompere premendo "n"',choose
choose=strupcase(strtrim(choose))
if choose eq 'N' then begin
!P.multi=0
!p.charsize=csize
return
end
f=difflux
v=vel
ra=stargra
dec=stargdec
par=fltarr(7)
y0=a
m=b
par[0]=vrot
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par[1]=Limb
par[2]=Sigma
par[3]=W0
par[4]=dv
par[5]=y0
par[6]=m
info=strarr(4)
info[0]=obsdate ;date of observation
info[1]=camera ;IUE camera
info[2]=aperture ;IUE aperture
info[3]=ljdobs ;Julian Day of obs.
numero=strtrim(string(num),1)
path='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/final/'
SAVE,FILENAME=path+numero+'.xdr',num,object,h,f,v,flag,ra,dec,par,info
!p.multi=0
!p.charsize=csize
end
IUE-mxhi-xdr.pro
function iue-mxhi-xdr, name , file
name=STRCOMPRESS(STRLOWCASE(name),/REMOVE_ALL)
percorso=file+name+'.mxhi'
readmx,percorso,h,w,f,flag,sigma,orange=[66,125]
path='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/'
save,/VARIABLES, filename=path+name+'.xdr',/xdr
return,0
end
IUE-Rotation
pro iue-rotation,vrot,limb,w,f,fconv
;---------------------------------------------------------
;
;Convolve (w,f) con la rotazione; restituisce (fconv)
;
;---------------------------------------------------------
; vrot: rotational velocity in km/s (v_eq sin i)
; (w,f): saved IUE wavelength and flux vectors
; fconv: convolved flux rotationally broadened
; limb: limb darkening [0.0,1.0]
;---------------------------------------------------------
mean=(max(w)+min(w))/2.
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dlam=mean*vrot/3.e5
x=(w-mean)/dlam
q=1-x^2
i=where(q ge 0.)
q=q(i)
rot=(2./3.1415926)*q^(0.5)+(limb/2.)*q
rot=rot/(dlam*(1.+2.*limb/3.))
rot=[0,0,rot(i),0,0]
fconv=convol(f,rot/total(rot))
end
IUE-Psf
function iue-psf,w,f,sigma,w0
g=exp(-(w-w0)^2/(sigma)^2)
j=where(g gt 1.e-4) & g=g(j)
g=g/total(g)
f=convolve(f,g)
return,f
end
IUE-Cube
pro IUE-Cube
file='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/final/class1/'
list= FINDFILE(file+'*.xdr')
n=256 ; Lato del quadrato
bin=155 ; Lato z della matrice 3D
xx=findgen(n)
yy=findgen(n)
zz=findgen(bin)
M=fltarr(n,n,bin)
temp=fltarr(bin)
for k=0 ,n_elements(list)-1 do begin
restore,list(k)
f=median(f,3)
for l=0,bin-1 do begin
temp(l)=f(l)
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endfor
x=[(ra-72)*n]/20
y=[(dec+14)*n]/20
M[round(x),round(y),*]=temp
endfor
path='/home/shore/idl/matteo/xdr/dat/'
save,/variables,filename=path+'cube_class1_median3.xdr',M
end
IUE-Movie
pro IUE-Movie
restore,'/mnt/fatscambio/matteo/tesi/xdr/dat/cube_all_median3.xdr'
file='/mnt/fatscambio/matteo/tesi/movie_3.mpg'
n=200 ;(N. frames)
mr=bytarr(256,256,n)
window,xsize=256,ysize=256
for j=50,89 do begin &tvscl,alog10(reverse(1-m[*,*,j]))>0.01
xyouts,130,20,string(round((j-78)*7.7))+' km/s',/device
for k=0,4 do begin
mr[*,*,(j-50)*5+k]=tvrd(0,0,256,256,0)
endfor
endfor
mpegid=mpeg_open([256,256],filename=file)
for s=0,n-1 do mpeg_put,mpegid,image=mr[*,*,s],frame=s,/order
mpeg_save,mpegid
mpeg_close,mpegid
end
;+++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++++
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